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У С Т О Й Ч И В О С Т Ь И Х А О С В С О Л Н Е Ч Н О Й С И С Т Е М Е 
Дается обзор современного состояния исследований устойчивости..Солнечной системы. 
Показывается, что крупномасштабный хаос (в масштабе 1 млн лет и более) присутствует 
всюду в Солнечной системе, но при этом все время сохраняется предельная устойчивость, 
т.е. устойчивость на временной шкале, сравнимой с возрастом Солнечной системы (5 млрд 
лет). 
Brief review of morden state of investigations of the solar system stabylity are given. It 
is shown that large scale chaos (in scale 1 Myr and more) is present everywhere in the solar 
system, reaching at the all time a state of marginal stability, that is practical stability on a 
time-scale comparable to its age. 
В настоящее время установившимся является мнение [1], что крупно­
масштабный хаос присутствует всюду в Солнечной системе. Э т о играет 
главную роль в образовании астероидного пояса, в диффузии комет из 
внешних областей Солнечной системы. На временных шкалах в милли­
ард лет (1 млрд лет) орбиты всех больших планет имеют значительные 
хаотические вариации, однако при этом существует так называемая пре­
дельная устойчивость , т.е. устойчивость на временной шкале, сравнимой с 
возрастом Солнечной системы (5 млрд лет) . 
Методы исследования 
В методах и подходах к исследованию хаотичности движения в Солнеч­
ной системе наблюдается большое разнообразие. Применяемые методы, как 
правило, тесно связаны с динамическими особенностями изучаемой группы 
объектов [1-4]. 
Наиболее часто используются качественные методы исследования пове­
дения системы в фазовом пространстве: исследования движения в окрестно­
сти сепаратрисе, разделяющих фазовое пространство системы на области 
устойчивого и неустойчивого движения; построение энергетических поверх­
ностей в фазовом пространстве и их сечений; прямое исследование ляпунов-
ского рассеяния решений при варьировании начальных условий движения: 
исследование экспонент Ляпунова и определение связи между ляпуновским 
временем (величина, обратная максимуму ляпуновской экспоненты) и вре­
менем какого-либо события в процессе эволюции системы, например, тес­
ного сближения астероида с Юпитером. 
Методы интегрирования систем дифференциальных уравнений движе­
ния, используемые для нахождения решений, также весьма разнообразны. 
Э т о приближенные аналитические и полуаналитические методы, прямое 
численное интегрирование методами высоких порядков (используется, как 
правило, либо метод Булирша-Штера, либо Эверхарта) и, наконец, сим-
плектические интеграторы, специально разработанные для решения задач 
эволюции. 
Эволюция орбит больших планет 
Орбиты планет внешней и внутренней групп эволюционируют по-
разному. Движения планет-гигантов Юпитера и Сатурна, а также Ура­
на и Нептуна отличаются высокой стабильностью, что , по-видимому, и 
обеспечивает глобальную устойчивость Солнечной системы. 
Движения планет внутренней группы подвержены сильным возмущени­
ям со стороны планет-гигантов и поэтому существенно менее устойчивы. 
Наиболее устойчивы здесь орбиты Земли и Венеры. Особой неустойчиво­
стью отличается движение Меркурия и Марса, находящихся на границах 
внутренней области Солнечной системы. Зона присутствия Марса, возни­
кающая из-за хаотичности его движения, на интервале времени в 5 млрд 
лет простирается от зоны присутствия Земли до наблюдаемой внутрен­
ней границы основного астероидного пояса. Зона присутствия Меркурия 
столь велика, что простирается от Солнца до орбиты Венеры, практиче­
ски полностью охватывая внутреннюю часть зоны присутствия Венеры, 
что говорит как о возможности его " убегания" из системы, так и о воз­
можности столкновения его с Венерой. 
Особый интерес представляет неустойчивость вращательного движения 
планет, проявляющаяся в хаотическом изменении наклонения оси вращения 
планеты к плоскости ее орбиты. 
Исследования показывают, что устойчивость наклонения оси вращения 
Земли обеспечивается присутствием Луны. У Марса, не имеющего массив­
ных спутников, зона неустойчивости оси вращения простирается о т 0 до 
60° на интервале времени 50 млн лет. 
Эволюция орбит малых тел Солнечной системы 
Солнечная система повсеместно населена малыми телами. Э т о астерои­
ды, кометы, спутники планет, потоки метеороидов и спорадическое мете­
орное вещество. Принято считать, что в основном э т о остаточный матери­
ал, "невостребованный" при строительстве Солнечной системы. Поэтому 
малые тела представляют огромный интерес с точки зрения понимания 
процесса формирования Солнечной системы, тем более ч т о их материал, 
по-видимому, мало изменился и сохраняет информацию о первоначальном 
состоянии Солнечной системы. 
Все это привело в последние годы к большому количеству исследований 
по динамике малых тел Солнечной системы, причем наибольший интерес 
представляют исследования коллективного поведения этих объектов, т.е. 
исследования по глобальной динамике совокупностей объектов в больших 
областях фазового пространства, соответствующих возможным численным 
значениям начальных параметров этих малых тел [2;3;4]. 
Динамика астероидов главного пояса 
Люки Кирквуда. Со времен Кирквуда, открывшего в 1867 г. неравно­
мерности в распределении астероидов главного пояса, очень много сделано 
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для исследования этого интересного явления, получившего название люков 
Кирквуда. Известно, ч т о эти люки с о о т в е т с т в у ю т движениям в резонансе 
с Юпитером 4 / 1 , 3 /1 , 5/2, 7/3, 2/1 и механизм их образования являет­
ся предметом тщательного изучения небесных механиков. Очевидно, что 
предпосылкой убегания астероидов из указанных зон является неустойчи­
вость движений в этих зонах, ч т о достаточно трудно объяснить в рамках 
задачи трех тел. А именно такая модель очень часто используется для ис­
следования. 
Однако для резонанса 3/1 в рамках задачи трех тел была обнаружена 
хаотичная зона, попадания в отдельные ветви которой м о г у т приводить 
к большому возрастанию эксцентриситета, достаточному для пересечения 
орбиты Марса. 
Для других резонансных соотношений наличие хаотических зон уда­
ется обнаружить только в рамках задачи четырех тел с учетом влияния 
Сатурна. Высокоэксцентричные резонансные орбиты более хаотичны, чем 
слабоэксцентрические, и, видимо, именно за счет таких орбит происходит 
образование группы особых астероидов. 
Рядом авторов [3] было предпринято детальное исследование внешней, 
наиболее близкой к Юпитеру , части основного пояса астероидов. Предпо­
лагалось, ч т о это достаточно однородная группа объектов, подверженная 
прежде всего возмущениям о т Юпитера , не испытывала более никаких воз­
действий с момента своего возникновения. Поэтому, определив для каждого 
из этих объектов ляпуновское время TL И воспользовавшись известной фор­
мулой 
In — = a + 61n — . 
связывающей ляпуновское время с временем Т
е
 события, вызвавшего не­
устойчивость, можно будет определить время возникновения этой группы 
объектов. Масштабирующая величина Го была взята равной Г / — орби­
тальному периоду Юпитера . Исследования показали, ч т о группа оказалась 
достаточно неоднородной по времени проявления ляпуновской неустойчи­
вости. Был обнаружен класс объектов с очень маленьким значением Г/,, 
приблизительно равным ЗООГу. Э т о т класс объектов был назван А.Милани 
и А.Нобили "устойчивым хаосом". В целом распределение величины Т
е
 , 
было гауссовым, причем среднее ее значение отличалось на три порядка от 
принятого значения возраста Солнечной системы, равного 5 млрд лет. 
Хаотическое движение комет и динамика пояса Койпера 
Не только астероиды среди малых тел Солнечной системы могут иметь 
хаотичное движение. Большинство кометных орбит хаотичны. Для кометы 
Галлея показано, что ее движение может быть хаотическим и непредска­
зуемым после 29 оборотов. Большинство долгопериодических комет имеют 
хаотические орбиты, где хаотичность является результатом повторяющих­
ся тесных сближений с большими планетами. Если появление долгопери­
одических комет можно объяснить существованием облака Оорта, то для 
появления короткопериодических комет нужно искать другой источник. И 
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таким источником является пояс Койпера, расположенный за орбитой Не­
птуна вблизи планетарной плоскости. Число открываемых в поясе Койпера 
объектов увеличивается с каждым годом. 
Исследования хаотичности движения наблюдаемых объектов, а также 
численные эксперименты говорят о том, что в занептуновой области суще­
с т в у ю т зоны как устойчивого, так и неустойчивого движения, причем, на­
чиная с 40 а.е., простирается обширная зона устойчивости. Неустойчивость 
же такова, ч т о может приводить время о т времени к хаотической диффу­
зии объектов, которые могут входить во внутреннюю область Солнечной 
системы и попадать в резонанс с Юпитером как короткопериодические ко­
меты. 
Принято считать , ч т о объекты пояса Койпера — это планетеземали, ко­
торые не аккретировали в форму планет из-за гравитационных возмущений 
со стороны больших планет. 
Х а о т и ч н о с т ь спутниковых орбит 
Полного исследования динамической стохастичности существующих 
спутниковых систем в литературе нет. Однако после открытия с помо­
щ ь ю Вояджера странного вращательного движения Гипериона, спутника 
Сатурна, интерес к исследованию стохастичности спутниковых движений 
возрос. Было показано, ч т о любой спутник неправильной формы имеет ха­
отическое движение в окрестности спиноорбитального резонанса, что как 
раз и характерно для Гипериона. 
Ограничения на модель формирования Солнечной системы 
Как считает Ж.Ласкар [1], новое видение всего процесса эволюции Сол­
нечной системы вносит некоторые динамические ограничения в процесс 
формирования системы. В частности, современная организация планет по 
закону Тициуса-Боде, прежде всего внутренних, является результатом их 
длительной орбитальной эволюции, но не некоторого уникального одноакт­
ного процесса длиною менее чем 100 миллионов лет. 
Система внутренних планет о т 0 до 2 а.е. является полной, поскольку 
любое добавление к ней еще какой-либо планеты может привести к неустой­
чивости и убеганию из системы. 
Система внешних планет очень устойчива и также является полной, 
поскольку большинство объектов, введенных в эту систему, будет из нее 
выброшено на интервале времени много меньше 5 млн лет. 
Показывая, ч т о ни одно наклонение осей вращения внутренних планет 
не осталось первоначальным, мы также накладываем ограничение на про­
цесс формирования Солнечной системы. В то же время наклонения осей 
вращения больших планет очень устойчивы. 
И, наконец, следуя Ж.Ласкару, можно утверждать, ч т о существует воз­
можность сильной корреляции между нашим существованием и существо­
ванием Луны, хотя процесс образования самой Луны пока не ясен и допус­
кает возможность реализации самых невероятных сценариев. Литература 
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по рассматриваемому вопросу весьма обширна, поэтому здесь приводятся 
лишь некоторые обзорные работы, из которых заинтересованный читатель 
может получить сведения и о других работах. 
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А К К Р Е Ц И О Н Н О - С Т Р У Й Н Ы Е Т Е Ч Е Н И Я В А Т М О С Ф Е Р А Х 
М О Л О Д Ы Х З В Е З Д 
Построены равновесные модели обжимаемых внешним давлением конических струй­
ных выбросов вещества и дифференциально вращающихся газовых дисков, находящихся 
в гравитационном поле центрального объекта. Проведен линейный анализ устойчивости 
трех моделей: одиночной струи, диска в атмосфере и биполярного струйного выброса, пер­
пендикулярного плоскости симметрии аккреционного диска. Показана возможность раз­
вития в таких системах дискретного набора волноводных неустойчивых акустических и 
градиентных мод. Проведенный анализ показывает, что наличие в аккреционно-струйной 
системе неустойчивых осесимметричных возмущений, ответственных по современным 
представлениям за формирование излучающих узлов джетов, может приводить к син­
хронизации таких узлов в противоположно направленных выбросах и к эффективному 
отводу углового момента вещества аккреционного диска. 
A C C R E T I O N - J E T F L O W S IN T H E P R O T O S T A R A T M O S P H E R E , by 
S.S.Khrapov, K.A.Levin and V.V.Mustsevoy. The equilibrium models of conical jets 
confined by external pressure and differential rotating gaseous disks are performed. In our 
models we also take into account the gravity field of the central massive object. The linear 
stability for three different models is investigated. Such models are single supersonic jet 
confined by pressure of external gas, gaseous disk in ambient media and accretion disk with 
bipolar jets directed perpendicularly to the plane of symmetry of the disk. It is shown that the 
development of unstable acoustic and gradient modes is possible. It is widely belived that the 
axisymmetric perturbations lead to the formation of radiative jet knots. Our analysis showsthat 
these perturbations lead to the sinchronization of knots of the opposite directed jets and to the 
intensive angular moumentum transport. 
Введение 
К настоящему времени хорошо известно, ч т о на определенной стадии 
эволюции протозвезд происходит формирование вокруг них тонкого аккре­
ционного диска, сопровождающееся высокоскоростными струйными выбро­
сами вещества в обоих направлениях, перпендикулярных плоскости симме­
трии диска — джетами. К этой категории объектов относятся, например, 
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НН 30 и НН 34, детальные изображения которых получены недавно кос­
мическим телескопом Хаббла (рис. 1). Во всех таких системах струйные 
выбросы отличаются высокой степенью коллимации — угол раствора не 
превышает 5°, причем удержание джета производится давлением окружа­
ющего газа, большими числами Маха — Mj = Uj/cj ~ 10 -f 40 (Uj — 
скорость вещества, Cj — скорость звука в струе) , перепадом плотности от 
вещества струи к внешней среде Pj/pa — 1 -г 5, отношением длины к диаме­
тру 10-50 и наличием ярких излучающих узлов, регулярно расположенных 
вдоль оси струи с периодом (1 -г 4) d, где d — диаметр джета [1-4]. Э т и узлы 
характеризуются объемным, а не поверхностным заполнением [5]; излуче­
ние в них возбуждается ударными процессами. Последний факт вытекает 
из согласия спектров наблюдаемых эмиссионных линий [6] с теоретически­
ми моделями формирования линий за фронтом ударной волны [7]. Сейчас 
уже не вызывает сомнений т о т факт, ч т о за формирование таких узлов 
ответственна неустойчивая пинчевая мода струи, на нелинейной стадии 
создающая с о о т в е т с т в у ю щ у ю пространственную структуру ударных волн 
(см., например, [8-11]). 
Рис. 1. Построенная по данным наблюдений космического телескопа Хаббла диаграмма 
протозвездного аккреционного диска и биполярного струйного выброса для объекта НН 30 
Физической причиной неустойчивости при не слишком больших чи­
слах Маха служит эффект Бернулли — на слое сдвига скорости между 
веществом струи и окружающим ее газом развивается хорошо исследо­
ванная неустойчивость Кельвина-Гельмгольца. Если выполняется условие 
Uj > Cj -h с
а
, где с
а
 — скорость звука в окружающей джет атмосфере, 
неустойчивые возмущения получают дополнительную подпитку энергии 
из-за эффекта сверхотражения и сверхпреломления, впервые обнаружен­
ного Майлсом и Рибнером [12-13] (см. также [14, С.454]) и обусловленного 
8 
обращением направления потока энергии в волне, преломившейся на сверх­
звуковой границе раздела — уходящая от нее волна переносит энергию к 
этой же границе раздела и передает ее отраженной волне, вследствие чего 
последняя усиливается. В случае, когда усиленные таким образом возму­
щения имеют возможность, испытав отражение о т чего-либо, вернуться к 
обсуждаемой границе раздела (в рассматриваемом случае отражение про­
исходит о т оси струи) , возникает неустойчивость мод соответствующего 
волноводного слоя, имеющая характер акустического резонанса. 
Теоретиками многократно исследовалась устойчивость как струйных 
(см., например, [8-11]), так и аккреционно-дисковых течений вещества [15-
18], однако за рамками рассмотрения остался вопрос о принципиальной 
возможности и следствиях взаимного влияния раскачки неустойчивых воз­
мущений в струе и в аккреционном диске. В то же время в протозвездах 
диск и струи погружены в плотную и холодную (Т
а
 ~ 5-г 50 К — см., напри­
мер, [19]) атмосферу, чем обсуждаемые объекты существенно отличаются 
от объектов, подобных SS 433. Априорно понятно, ч т о движущиеся со сверх­
звуковой скоростью вдоль струи излучающие узлы, представляющие собой 
ударные волны, должны возбуждать в такой атмосфере систему кониче­
ских ударных волн (конусы Маха) . В случае, если эти конические волны 
способны достигать поверхности аккреционного диска, возможно проявле­
ние двух интересных в прикладном плане эффектов: 
— во-первых, следы этих волн, представляющие собой опять-таки удар­
ные волны, распространяющиеся наружу по радиусу в аккреционном диске, 
будут эффективно переносить угловой момент, ч т о может решить пробле­
му аномально высокого темпа отвода углового момента в протозвездных 
дисках; 
— во-вторых, через такие системы конических ударных волн может 
осуществляться синхронизация излучающих узлов в истекающих в диаме­
трально противоположных о т источника направлениях джетах; в последнее 
время наблюдатели указывают на наличие такого удивительного синхро­
низма — даже в различных по морфологии струях из одного источника 
пространственная периодичность узлов с высокой точностью одинакова. 
В настоящей статье мы количественно анализируем принципиальную 
возможность указанных эффектов на предельно упрощенной модели. 
О выборе модели необходимо сделать следующее замечание. Х о т я , как 
уже было сказано, исследование устойчивости струй велось достаточно 
интенсивно, рассматривались либо цилиндрические джеты, либо плоские 
струи. Исключением является, например, работа [20], где применялась мо­
дель конической струи. Однако во всех без исключения предшествующих 
работах не учитывалось поле тяготения центральной массы — протозвез-
ды, звезды или галактики, если рассматриваются экстрагалактические 
джеты. Ниже будет показано, ч т о учет этого фактора приводит к появле­
нию однозначной связи между физическими параметрами струи и окружа­
ющей ее атмосферы. Кроме того , хотя в стандартной модели аккреционного 
диска предполагается h/r — const, где h — полутолщина диска на данном 
радиусе, г — радиус в сферической системе координат [15], при анализе 
устойчивости использовались либо двумерные модели бесконечно тонко-
го диска, либо при локальном анализе полагалось h(r) — const. Поэтому в 
данной работе, прежде чем приступать к анализу устойчивости, мы строим 
равновесные стационарные модели струи и аккреционного диска постоян­
ных углов раствора, находящихся в поле тяжести центрального объекта. 
1. Равновесные модели джетов и аккреционных 
дисков в центрально-симметричном потенциале 
Рассмотрение проводим в сферической системе координат (г, 0 , ^ ) , ось 
0 = 0 которой совпадает с осью симметрии струи, имеющей угол полурас­
твора 9j и скорость вытекания V = Uj е
г
, где е
г
 — единичный радиальный 
базисный вектор. Плоскость симметрии аккреционного диска, имеющего 
угол полураствора 0<* = 7г/2 — #о> расположена при 0 = тг/2. Среду модели­
руем идеальным газом с уравнением состояния 
Pi = <%Pi/j, (1) 
где pi и pi — невозмущенные (равновесные) давление и плотность соответ­
ственно, Ci — адиабатическая скорость звука, индекс г принимает значение 
j внутри струи, d в диске и а в окружающей атмосфере; показатель адиаба­
ты 7 предполагаем одинаковым для вещества струи, диска и окружающего 
их газа. Полагаем гравитационное поле сферически симметричным, с цен­
тром, совпадающим с началом координат. 
Течение во всех областях полагаем осесимметричным дfi/dip = 0. В 
струе и атмосфере можно ограничиться рассмотрением однородных рас­
пределений равновесных параметров по 0-координате. 
В атмосфере газ либо неподвижен, либо радиальным потоком истека­
ет в форме ветра со скоростью V = Ua е г , либо имеет место сферическая 
аккреция (Ua < 0 ) . 
В аккреционном диске газ вращается вокруг оси 9 — 0 с угловой скор-
стью П = Vdl(г sin 9). Радиальным потоком вещества в диске пренебрегаем, 
т.е. будем считать {7<*е
г
 = 0, поскольку неявно предполагаем, что радиаль­
ные течения возникнут из-за отвода углового момента распространяющи­
мися наружу волнами на нелинейной стадии неустойчивости. Моделируя 
начальный (линейный) этап неустойчивости, учитывать э т о т эффект было 
бы нелогично. 
Учтем, кроме того , возможность охлаждения газа высвечиванием (д,- < 
0) либо его нагрева внешним излучением (д,- > 0) , где д,- — количество 
энергии, излучаемое или поглощаемое единицей массы вещества в единицу 
времени. Поскольку в диске мы пренебрегли радиальным потоком веще­
ства, из уравнения баланса энергии сразу же следует, ч т о д<* = 0. 
Таким образом, пространственное распределение параметров модели, ха­
рактеризующих невозмущенное течение, имеет вид 
( ^ ( 0 ; 0 ; Р ; ( г ) ; с ; ( г ) ; д ; ( г ) , 0 < 9 < 9 h 
С / (г ) ;У (г ) ; У 9(г ) ;с (г ) ;д (г ) = ВД; 0; Л ( г ) ; с а ( г ) ; д а ( г ) , 9j < 9 < 0 О , (2) 
I 0; Vd(r, 9); pd(r, 0); c r f(r, 0); 0, 0О < 0 < f. 
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i) С т р у я в атмосфере 
В соответствии с данными наблюдений [1-4] полагаем, ч т о струя удер­
живается давлением окружающего газа и, следовательно, при в = 0
О
 вы­
полняется 
Pj(r)c%r) = pa(r)cl(r). (3) 
Отметим, ч т о последнее соотношение далее практически не использует­
ся непосредственно; его выполнение необходимо для реализации течения с 
Ve = 0. 
Радиальные зависимости в (2) определяются, прежде всего, невозмущен-
кым балансом сил. Из r-компонекты уравнения Эйлера в принятых пред­
положениях следует 
дг {2
 +
 ;
 P i дг
 [ } 
Из уравнения неразрывности вытекает 
PiUi = ßi/r2. (5) 
В уравнении (5) jii = const — темп потери системой массы в телес­
ный угол раствором в один стерадиан, либо с о о т в е т с т в у ю щ е й темп аккре­
ции, — является свободным параметром. 
Наконец, уравнение баланса энергии с учетом (1) и уравнения неразрыв­
ности для рассматриваемого случая приводится к виду 
Система (З) - (б) замыкается уравнением состояния (1) . 
Решения этой системы ищем в степенном виде: / ос г а >, предполагая, 
что для гравитационного потенциала показатель степени а$ известен. Из 
(4) с учетом (1) следует: ajjUf H- а^Ф = —а
р
с\, поэтому принципиально 
возможны четыре ситуации: 
1)аи ф О, а* ф 0; 2)а
ц
 = 0, а
Ф
 ф 0; 
3)аи ф0, а
Ф
 — 0; 4)ац = 0 , аа$ = 0. 
Для нашего рассмотрения варианты 3 и 4 не представляют интереса, т.к. 
движение происходит в гравитационном поле центрального тела, поэтому 
ограничимся здесь анализом вариантов 1 и 2. 
Модель 1. Uj(r) ф const, ay ф 0, тогда 
а;
Ф
 агф + 4 с*ф - 4 3 ,
 л 
a v = ас = —, ар = — , а р = — - — , aq = - а Ф - 1. (7) 
При этом для сферически симметричного потенциала скорости вещества 
в струе, в ветре и скорости звука в струе и в окружающей ее атмосфере 
оказываются связаны зависимостью 
Таким образом, если в отсутствие ветра (Ua = 0) 0 < а ф < 4, то Mf = 
U}/с2- < (4 — где Mj — число Маха струи; при этом с
а
 < c v т.е. 
вещество струи всегда более горячее и разреженное, чем окружающая атмо­
сфера. Отметим, что именно такие струи наблюдаются в ряде сейфертов-
ских галактик [21-23]. Если же а* < 0, то - М ? 7 а
Ф
/ ( 4 - а
Ф
) = сЦс)-1 > 0, 
и, следовательно, с
а
 > Cj, р
а
 < Ру Последнее подтверждает закономерность 
крайне редкой наблюдаемости джетов низкой плотности из молодых звезд 
[1-2]. 
Построенная таким образом модель отвечает распределению энтропии 
Si, устойчивому к конвективным движениям, если 
^ « ^ f « ) = a t Z T ^ > o . (9) 
dr pi dr \pi) 
т.е. при ог
ф
 > - 4 ( 7 - l ) / (7 -f 1); для 7 = 5/3 — при > -1. 
Подстановка степенных радиальных зависимостей в (4) и (6) и сравнение 
полученных выражений приводит к следующему результату: 
Для одноатомного газа (7 = 5/3) в струе # > 0 при а$ > - 1 , т .е. в по­
следнем случае для реализации рассматриваемой модели необходим нагрев 
вещества струи внешним излучением. 
Таким образом, для струи в силовом поле <9Ф/дг ос г~2 (джеты из моло­
дых звезд) находим р^ ос r""3/ /2, Ui ос г " 1 / 2 , с,- ос г " 1 / 2 , причем число Маха 
Щ
 =
 Uj(r)/Cj(r) — c o n s t - Кроме того, для таких струй д,- = 0, тече­
ние является изэнтропическим и, следовательно, нейтрально устойчивым 
к конвективным возмущениям. 
Модель 2. Uj(r) = const, а
ф
 ф 0, тогда 
а
с
 = -^-, а
р
 = - 2 , а
р
 = а
Ф
 - 2, aq = а Ф - 1. (11) 
Кроме того, в данном случае всегда Cj = с
а
 и, с учетом выполнения (3) , 
pj = р
а
. Uj ж Va — свободные параметры. 
Условие отсутствия конвекции — а
Ф
 > — 2(7 — 1). 
Темп изменения внутренней энергии 
/ а
Ф
 \ Uicj ,
 ЛЧ 
И ^ т
+ 2 ) ^ (12) 
Для 7 = 5/3 в струе & > 0 при а
Ф
 > - 4 / 3 . 
Обобщая проведенный в этом пункте анализ, необходимо отметить , что 
построенные равновесные модели т р е б у ю т для возможности их реализации 
выполнения очень жестких ограничений на параметры течения в струе и 
в окружающей ее атмосфере, из-за чего вряд ли приходится рассчиты­
вать на широкую распространенность таких струй. Как представляется, 
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наблюдаемое равновесие по давлению чаще достигается преимущественно 
как результат существенно нелинейных, в том числе и ударных, процессов. 
Так, например, если в ближней о т источника выброса зоне давление в джете 
значительно превышает давление окружающего газа, джет быстро расши­
ряется в ^-направлении с формированием ударных фронтов, а давление 
в нем так же быстро уменьшается с удалением о т источника (расшире­
ние Прандтля-Майера). Э т о расширение продолжается до тех пор, пока 
давление на оси струи не падает ниже внешнего — струя становится пе­
рерасширенной. Происходит ударное обжатие джета, сопровождающееся 
формированием в струе конической ударной волны, распространяющейся 
к оси струи. Внешнее давление останавливает расширение струи, и она 
начинает сжиматься, причем из-за инерции вещества струи сжатие про­
должается и после того , как давление в струе снова превысило внешнее; 
процесс повторяется (см., например, [24]). 
Описанный процесс формирует регулярно расположенные вдоль струи 
перетяжки и области ее расширения, напоминающие по форме бочки, и, в 
зависимости о т соотношения параметров струи и окружающей ее среды, 
приводит либо к возникновению системы биконических ударных волн, ли­
бо к возникновению сильных ударных волн, локализованных в областях 
перетяжек и ориентированных перпендикулярно оси струи (диски Маха). 
И в том и в другом случае конечным итогом будут яркие светящиеся уз­
лы, расположенные в областях перетяжек. Механизм формирования таких 
узлов хорошо исследован применительно к струйным выбросам из сопел 
реактивных двигателей. 
Помимо описанного эффекта, как и в построенных выше моделях, при­
сутствует также'уменьшение давления в струе , обусловленное расширени­
ем газа при истечении в конус. Из-за этого на определенном расстоянии 
от источника выброса обжатие струи внешним давлением приводит и к 
уменьшению угла раствора струи. Заметим, что такие струи с регуляр­
но расположенными вдоль оси излучающими узлами и уменьшением угла 
раствора в окрестности ближайшего от источника выброса узла реально 
наблюдаются — см. [3-4]. 
Вторым типом струй, как мы считаем, могут все же быть джеты, опи­
сываемые моделью 1. За формирование излучающих узлов в таких струях 
ответственна гидродинамическая неустойчивость, имеющая характер аку­
стического резонанса; возможность ее развития и параметры генерируемых 
ею структур обсуждаются в следующих пунктах. 
И) Аккреционный диск с постоянным углом раствора в атмосфере 
Радиальные и ^-зависимости в диске определяются невозмущенным ба­
лансом сил. Из соответствующих компонент уравнений Эйлера в принятых 
предположениях следует 
(«) 
г pd or or 
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vfage = 1 dpd 
Pd дв 
(14) 
Из уравнения (14) вытекает, что невозмущенное давление на границе диск-
атмосфера должно меняться непрерывным образом, т.е. pa(r) = j ^ ( r , 0 О ) , 
или, с учетом (1) , имеем 
pa(r)cl(r) = pd(r,e0)cd(r,e0). (15) 
Решение системы уравнений (13) и (14) ищем в автомодельном виде: 
fd(r,0) = raf / ( # ) . Тем самым из (15), с учетом (13) и (12), следует, что 
радиальные зависимости в диске такие же, как и в окружающей его атмо­
сфере. 
Поскольку без учета радиального и меридианального потоков вещества 
уравнение баланса энергии выполняется автоматически, ограничимся рас­
смотрением политропного по Ö-координатс диска: 
д ( Pd(r,e) 
90 \Ыг,0)}п (16) 
где п — показатель политропы. При этом из (13) и (14) с учетом (16) 
находим: 
pd(r, в) = r°>Dp F ( Ö ) " / ( " - 1 ) , Pd(r, 9) = ra>Dp f ( 0 ) 1 / ( n _ 1 ) . , 
ф , 9) = ra<Dc F{9)1'2, Vd(r, 0) = r a v D v x-42, 
где x - sind, XQ = sin0o> l = —ap (n — l ) / n , 
Aax' - ( Д а - Rd) х[ 
(17) 
(18) 
F = 
* ' ( A « - ( A « - Ä < t ) 4 ) ' 
Rd = Pa/Pd(00) = c2d(90)/cl Df = r~a'f(r, тг/2) = const, 
причем 
Dv = r-avca. 
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(Д« - Rd) XL0 , 
Dc = r-a<cajAa-(Aa-Rd)xl0 , Dp = D\DPh. 
Для числа Маха в диске определяем 
Md(r,9) = r a v 
Причем при 9 = #о имеет место следующая связь: 
а
р
 ( Д
а
 - Rd) X'Q 
у\ у Aax'-(Aa-Rd)xl0' 
Md(r,90) = rav-a< 
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Op Д
а
 - Rd 
' 1 Rd 
(19) 
(20) 

Распределение равновесных параметров модели мы показываем на рис. 2. 
Построенная таким образом модель отвечает распределению энтропии 
Sd, устойчивому к конвективным 9-движениям, если 
dSd pJdd(pA_ ар(п-у) ( Аа х1 Л " 1 . < п 
т.е. при п < у. 
Рассмотрим также два предельных случая для политропного диска: 
изотермический диск (п = 1) : при этом cd{9) ос Vd(9) = const, / = 0, число 
Маха в диске также постоянно по в и определяется соотношением (20), а 
распределения плотности и давления имеют вид 
Pd(0) ос р
л
(в) <х (*швум2< ; (22) 
изохорический диск (п = о о ) : при этом Pd(0) = const, / = 5/2, а распределе­
ния давления и скорости звука имеют вид 
pd{6) ос cd{9) ос F{9). (23) 
2. Линейный анализ устойчивости 
i) Линеаризованные уравнения для струи в атмосфере 
Рассмотрим устойчивость модели 1 к малым возмущениям, для опреде­
ленности полагая Ua = 0, а* = —1, у — 5/3. 
Применяя стандартную процедуру линейного анализа, представляем да­
вление, плотность и скорость среды в виде / ( г , в, <р, t) = /
г
( г ) + / ( г , 0, £), 
где | / | <С / i , и, предполагая выполненными соотношения ( 4 ) - ( б ) , получаем 
описывающую динамик}' малых адиабатических возмущений линеаризо­
ванную систему уравнений, выписанную для однородных по в областей: 
dvr JJ^JL + у ^Ei = + Р ДР* 
dt г dr Т dr pi dr pi дг ' 
dt 1 dr г p{r d0 ' 
U {Up 
dt 1 dr r 
up 
dp 
Pir sin 9 д<р* 
dp
 t 1 d r 2 _ 4 l 1 г ö , _ .
 л ч
 9 , „ 
a * + ^ tr ^ + + ^ te ( / ™ s m ö ) + ^ ^ 
Действуя в рамках идеологии ВКБ-метода , ищем решения для возму-
(24) 
(25) 
(26) 
(27) 
0. (28) 
щенных величин в виде 
/ ( г , в, <р, t) = f{9) гЧ exp {iX(r, t) + гпыр) 
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в предположении, что показатель степени радиальных зависимостей ам­
плитуд возмущений Œf т о т же, что и для равновесных величин, и вво­
дим обозначения: к = дх/дг, со = —dx/dt. В этом случае при выполнении 
кг | а / | система (24)-(28) для рассматриваемой равновесной модели сво­
дится к двум обыкновенным дифференциальным уравнениям: 
др 
дв 
= (ûi + 6i)[ûi + (au + 1)ф,-г ] - а ' + с Ч\ 
дв 
m" 
г
2
 sin 21 
- £ctg*. 
(30) 
(31) (ûi + £"t-)[cit- + (аи + L sin" tfJ /?i 
В (30)-(31) (Z'i = из — kill, £i = iUi/r, £ — комплексная амплитуда возмущен­
ного лагранжева 0-смещения среды такого, что 
Щ = ^ = -i(oj - kUi + 6i)I = -i(ûi + Si)I. (32) 
В (31) введено обозначение: 
SM 
CO 
lit) 
X; = k2 2
и
г
 + (aj7 + l)g> f1 г а р [ia?p + GtySi) 
(ût- + apei)(Lüi + а Ф С Г ) + fc2c?^(l -
(ûi + а
р
е{)(и>{ + a**-,-) + * 2 c ? ^ ^ r 
(33) 
Анализ линеаризованных уравнений показывает, ч т о к = к(г) ос г - 1 (от­
в е т и м , ч т о линейное увеличение расстояния между излучающими узлами 
с удалением о т источника выброса действительно наблюдается в некото­
рых объектах, например, в НН 7-11 — см. [1]), и = и (г) ос rQu~1; для 
скорости фазы и/к ос г а и и соответственно безразмерная фазовая скорость 
возмущений вдоль струи z не зависит о т радиуса. 
Важно отметить , ч т о в рассматриваемой модели невозможно существо­
вание нейтральных возмущений с волновым вектором к || е
Г
. Действитель­
но, для покоящейся среды (Ui — 0, е,- = 0, û{ = и) непосредственно из 
линеаризованной системы уравнений для случая щ = 0, m = 0 получаем 
дисперсионное уравнение, эквивалентное А
г
- = 0 в (31), решение которого 
имеет вид 
LU = dz кс{, 1 _ a g a L + i 
\ 7 & 2 г 2 
^ 1 = ±КА 1 -
^ук
2
г
2
 кг ' 
(34) 
или, с учетом условия применимости ВКБ-приближения кг » 1, находим 
ш ~ ±кс{(1 — iay/2kr). 
Если же Ui ф 0, для важного частного случая 7 = 5/3, а* = - 1 соответ­
ствующее дисперсионное уравнение можно привести к виду 
2е. 
' ( 1 + < £ ) + ^ - 7 ^ 1 + г (û{ - 2Si)(ûi - 4e,-) kr = 0. (35) 
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Поскольку всегда выполняется 
21-1/2 
<С 1, (36) 2si 
находим приближенное решение (35): 
2 5 +
*
v ( 1 - i ) ' 
•2,- 1 - 1"< 
ы
~Щ + ^±\к><${1 + £ ) - £ . (37) 
Легко видеть, ч т о описываемые (34) и (37) частоты всегда комплексны, 
при этом распространяющиеся внутрь по радиусу возмущения затухают, 
а движущиеся наружу — нарастают по амплитуде. 
ii) Линеаризованные уравнения для аккреционного диска 
Из-за чрезвычайной громоздкости выкладок здесь мы ограничимся ука­
занием, что разделение переменных при помощи подстановки решений вида 
(29) в линеаризованные уравнения гидродинамики для построенной равно­
весной модели диска приводит к системе 
f = ^ А й + ^ ( 1 - ^ ) |
л
 (38) 
did 1 Л , m2 \ . c t g 0 
dd rWpdQ 
Здесь СО = UJ — mVrf/(rsin#), Q = Û2 — к,2, к — эпициклическая частота , 
f — комплексная амплитуда возмущенного лагранжева 0-смещения среды 
такого, что щ = dÇ/dt = — iù£, 
D ^ M ] Q + (L-IKR)K2 + ^ $ ^ , 
R sm 0 
D2 = (M2 + l)Q + IKR К2 + [ù2 - 3-A , 
A = k2r2 + ikr - + a л (1 + Шг). 
ZÜJRSMV 
Далее для определенности полагаем п = 7. 
iii) Граничные условия 
Для решения краевой задачи о нахождении собственных значений частот 
неустойчивых мод необходимо удовлетворить четырем граничным услови­
ям. На оси симметрии струи 
f p ( 0 ) = 0, ш > 1 , 
U(0) = 0, m = 0. 1 ' 
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На границе струя - атмосфера 
М - - 0 ) = М + 0) . (41) 
£ ( 0 , - - О ) = £(0,- + О). (42) 
На поверхности диска 
idWo) = Ш)> (43) 
Pd%) - р
а
(в0) = [раШ - Pd(Oo)] Ctg0o МЫ (44) 
В плоскости симметрии диска 
&(тг/2) = О S - мода, (45) 
pd(ir/2) = 0 AS-мода. (46) 
Легко видеть, ч т о последнее условие разбивает все разрешенные в рас­
сматриваемой системе возмущения на две большие группы — симметрич­
ную (S - ) моду, раскачивающуюся при выполнении (45) и приводящую к 
пинчевым возмущениям границ аккреционного диска, и антисимметрич­
ную ( A S - ) моду, развивающуюся при выполнении (46) и вызывающую из-
гибные колебания в диске. 
Дисперсионные свойства малых возмущений полностью характеризуют­
ся следующими безразмерными параметрами: числами Маха на границах 
струи Mj = Uj/cj и аккреционного диска М^(#о) = K*(0o)/ cd(0o)> перепада­
ми плотностей от окружающего газа к веществу струи Rj — pa/pj = cj/cl и 
от атмосферы к веществу диска Rd = pa/pd(Qo) = c d(^o) / c a? относительным 
радиальным волновым числом кг, номером винтовой моды (числом рукавов 
волновой спирали по азимуту) m и являющейся одновременным решением 
систем уравнений (30)—(31) и (38)- (39) безразмерной фазовой скоростью 
zd = uj/kcd(7r/2) (далее на рисунках приводятся две шкалы — для Zd и для 
нормированной на скорость звука в струе Zj). Наличие Imzd > 0 — отно­
сительной скорости роста амплитуды возмущений — означает неустойчи­
вость данной моды. 
Из двух наборов параметров М,- и R{ лишь один независимый, а второй 
определяется в соответствии с (8) для границы струя-атмосфера: My = 
(1 — l / i ? j ) ( 4 — а ^ / у а у = 3(1/7?,, —1) либо в соответствии с (20) для границы 
диск-атмосфера. 
3. Обсуждение результатов 
Поставленная краевая задача решалась численно на Э В М методом 
стрельбы. Для прояснения вопроса об относительном вкладе различных 
подсистем в формирование глобальных неустойчивых мод рассматривае­
мой системы фактически было решено три независимые задачи: 
а) исследование устойчивости одиночной струи в атмосфере в отсутствие 
диска; 
b) исследование устойчивости аккреционного диска в атмосфере в от­
сутствие джетов; 
c) определение неустойчивых мод системы, включающей биполярный 
струйный выброс, атмосферу и аккреционный диск. 
Прежде всего, проведенное исследование показало, что , во-первых, ха­
рактерное время роста неустойчивых собственных мод диска примерно на 
два порядка превышает время роста собственных мод струи и, во-вторых, 
дисперсионные кривые, построенные по результатам задач а и с совпада­
ю т почти тождественно (т.е. в пределах точности применяемого численного 
метода). Поэтому мы делаем вывод, ч т о дисперсия возмущений в рассма­
триваемой модели диктуется развитием неустойчивых мод в струях. Кроме 
того, результаты для S- и AS-мод в задаче с также тождественно совпада­
ю т , из-за чего при дальнейшем изложении мы не делаем различия между 
этими семействами мод. 
Спектр неустойчивых мод дискретен. Э т и моды волновода, который 
представляет собой струя, характеризуются двумя "квантовыми" числа­
ми — числом узлов собственных функций возмущенного давления между 
границей и осью симметрии струи п, которое определяется в поперечном к 
этой оси направлении (но не по 0-координате), и числом нулей по азимуту 
джета m (числом рукавов винтовой спирали на поперечном срезе струи) . 
Осесимметричные моды с m = 0 называются пинчевыми, неосесимметрич-
ные — га-ми винтовыми по числу нулей по азимуту соответственно. Гар­
моники, не имеющие нулей по радиусу джета, — основные, остальные — 
отражательные. 
Дисперсионные кривые, построенные по результатам решения задачи с, 
показаны на рис. 3-5. 
Дисперсионные зависимости всех отражательных гармоник о т кг име­
ю т два характерных участка, разделенных точкой ветвления к*г*. При 
кг > к*г* гармоника является волноводно-акустической, с механизмом уси­
ления, подробно описанным во введении к данной статье; при кг < к*г* 
нарушается условие конструктивной интерференции волн, распространяю­
щихся к оси струи и от нее, и гармоника расщепляется на две ветви, имею­
щие градиентный характер — см. рис. 3 (градиентные ветви на остальных 
рисунках о т с у т с т в у ю т во избежание загромождения последних). Слабая не­
устойчивость при этом остается и обусловливается эффектом, описанным 
в конце п. 2г) (в цилиндрической струе градиентным веткам конического 
джета соответствуют возмущения с Reuj/k = ± с
а
, т .е. распространяющи­
еся снаружи струи строго вдоль ее границ). Отметим, ч т о в аккреционном 
диске в отсутствие струй мы обнаружили только такие градиентные сла­
бонеустойчивые моды. 
В длинноволновой области (кг < 25) при всех допустимых значениях 
параметров задачи наиболее неустойчивой является основная (п = 0) гар­
моника первой винтовой (га = 1) моды — рис. 4. Однако эта мода, как и 
доминирующая над отражательными гармониками при кг < 15 безузло­
вая основная осесимметричная мода (га = 0, п = 0) , является при этом 
дозвуковой относительно вещества струи и потому, как представляется, 
не способна создать внутри джета ударную волну. Кроме того , возму-
° ° 0 . 0 5.0 ' 10.0 16.0 20.0 26.0 30.0 36.0 40.0 46.0 бО'.О 
кг 
Рис. 3. Пример зависимости безразмерных фазовых скоростей Re (w/kcd) (а) и относитель­
ных скоростей роста амплитуды Im(uj/kcd) (b) от безразмерного радиального волнового 
числа кг с точкой ветвления сверхотражательной резонансно-акустической гармоники на 
две градиентные ветви 
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Рис. 4. Зависимости безразмерных фазовых скоростей Rc(u)/kcd) (а) и относительных 
скоростей роста амплитуды Im (ш/kcd) (b) от безразмерного радиального волнового числа 
кг для различных неустойчивых мод. Цифры возле кривых указывают номер гармоники 
(число нулей давления между границей и осью джета). Показаны только гармоники мод 
m = 0 (сплошная линия) и m = 1 (штриховая линия). Римскими цифрами обозначены 
прямые, отвечающие Uj — Cj — I, Vä(0o) -с^(0о) — И и са — III. Bj = 2.5°, Od = 5°, М3 = 10, 
Md(00) = 20 
Рис. 5. Те же зависимости, что и на рис. 4, но показаны только отражательные гармоники 
мод m = О (сплошные линии), m = 1 (длинный штрих) и m = 2 (короткий штрих) 
щения обеих этих мод будут наиболее быстро сноситься вдоль струи, а 
значит, выходить на нелинейную стадию дальше от источника выброса, 
чем отражательные гармоники. Следовательно, конические струи не долж­
ны разрушаться из-за нелинейного развития первой винтовой моды, как 
это происходило в нелинейном численном моделировании [11]. Вместе с тем 
эта мода способна интенсивно возмущать атмосферу, ч т о при наблюдениях 
будет восприниматься как винтовым образом изогнутый джет. 
В то же время первая отражательная гармоника пинч-моды (m = О, 
п — 1) , имеющая максимальную скорость роста при kr ~ 13 -г 30, — 
сверхзвуковая и, кроме того , обладает геометрией, необходимой для фор­
мирования на нелинейном этапе развития излучающих узлов с объемным 
заполнением, а не с поверхностным, как этого следует ожидать от основной 
пинч-моды. Укажем также, ч т о на графиках собственных функций возму­
щенного давления наблюдается рост амплитуды пинч-моды с приближе­
нием к центру струи — проявление хорошо известного для сферических 
и цилиндрических волн эффекта, обусловленного уменьшением площади 
поверхности, поток энергии через которую должен сохраняться. 
Важно отметить , ч т о при для всех отражательных 
гармоник выполняется Uj — Rt(ujjk) > Cj (рис. о ) , т.е. протекание газа 
через фронт волны сверхзвуковое, что , собственно, и позволяет предпола­
гать возможность формирования ударных волн на нелинейной стадии. Это 
предположение подкрепляется результатами работы [11], где проведено чи­
сленное моделирование развития обсуждаемой неустойчивости в плоской 
струе и показано, ч т о на нелинейной стадии формируется система косых 
ударных волн, скорости и геометрия которых хорошо согласуются с пред­
сказанными линейным анализом. 
Для обсуждаемой первой гармоники находим., что если считать ее от­
ветственной за формирование на нелинейной стадии развития излучаю­
щих узлов в джете, т о такие узлы будут удалены друг от друга на 
Л
г
 = Trd/krsmßj ~ (2.4 5.5)d, где d — диаметр джета на данном ра­
диусе, что в принципе согласуется с наблюдаемым распределением узлов 
в некоторых объектах [1], хотя такая оценка А
г
 для НН 30 и НН 34 все же 
несколько завышена [3-4]. 
Механизм формирования гармоникой п = 1 моды m = 0 излучающих 
узлов на оси струи мы иллюстрируем рис. 6. Нелинейное развитие этой 
гармоники приводит к возникновению осесимметричной конической косой 
ударной волны в струе . Нормальная к фронту этой ударной волны ком­
понента скорости радиально натекающего на нее газа уменьшается после 
протекания через фронт до дозвуковой скорости в соответствии с извест­
ными условиями на поверхности ударной волны, тогда как тангенциальная 
компонента сохраняется. Э т о приводит к возникновению в заударном газе 
сверхзвуковых потоков, направленных к оси симметрии струи. Результатом 
их взаимодействия, в свою очередь, должно быть формирование бикони-
ческой ударной волны, сопровождающейся интенсивным высвечиванием, 
причем яркость узлов будет больше со стороны, обращенной к источни­
ку выброса. Как следует из рис. 4, скорость движения таких излучающих 
узлов вдоль струи должна быть примерно равна Uj — 2с
у 
Рис. 6. Предполагаемая геометрия излучающих узлов на оси струи с рисунком, поясняю­
щим их формирование биконической системой косых ударных волн. Угол раствора струи 
сильно увеличен для наглядности рисунка, цифры проставлены в предполагаемых обла­
стях локализации ярких узлов 
Существенно, ч т о развитие описываемых биконических ударных волн 
сопровождается интенсивным высвечиванием и, следовательно, эти волны 
выходят на стадию "снегоочистителя", перенося нагребаемое вещество. Та­
ким образом, распространяющиеся к оси конуса с нарастающей амплиту­
дой осесимметричные возмущения способны сами по себе коллимировать 
выброс. Последнее представляется весьма интересным применительно к 
струйным истечениям из молодых звезд, например НН 30 и НН 34, где вбли­
зи источника выброса наблюдаются струи с большим углом раствора — до 
60°, и лишь в окрестности первого излучающего узла угол раствора струи 
резко уменьшается и джет становится высококоллимированным [3-4; 25]. 
Представляется, ч т о проведенный анализ позволяет предположить обусло­
вленность этой коллимации непосредственно развитием внутри струи моды 
m = 0 до нелинейной стадии. Отметим, ч т о нами проводились расчеты и 
для струй с большим углом раствора — до 60°; качественно все полученные 
результаты совпадают. 
Применительно к влиянию джетов на аккреционный диск можно сделать 
вывод, что вынужденное возбуждение в нем кольцевых (га = 0) либо туго 
закрученных спиральных волн (га > 1) , имеющих существенно сверхзвуко­
вую компоненту скорости, направленную наружу по радиусу диска, долж­
но привести к крайне интенсивному отводу в этом направлении углового 
момента и соответственно к интенсивной аккреции вещества. Как предста­
вляется, одного этого механизма достаточно для обеспечения наблюдаемого 
темпа аккреции. К сожалению, здесь приходится ограничиться качествен­
ным выводом, поскольку получение корректных количественных оценок на 
основе линейного рассмотрения вряд ли возможно. 
4. Основные выводы 
Как представляется, проведенный анализ позволяет сделать следующие 
выводы: 
1. Построены равновесные модели сверхзвуковой конической струи с по­
стоянным углом раствора, находящейся в балансе по давлению с окружа­
ющей средой в поле тяжести центрального массивного объекта, и показа­
но, что параметры течения в такой струе не произвольны, а однозначно 
определяются параметрами атмосферы. Последнее заставляет усомниться 
в возможности широкой распространенности таких струй. 
2. Построен класс равновесных моделей вращающихся в поле тяжести 
массивного центрального тела газовых дисков с постоянным углом раство­
ра поперечного к плоскости симметрии сечения. Параметры таких дисков 
также однозначно связаны с параметрами окружающей их атмосферы. 
3. В высококоллимированной конической сверхзвуковой струе наиболее 
вероятно резонансное развитие первой отражательной (п = 1) гармоники 
пинч-моды (m = 0) . 
4. Указанная мода сверхзвуковая, что позволяет предполагать возмож­
ность ее эволюции в ударную волну с геометрией, отвечающей данным 
наблюдений [1-4], а именно с пространственной периодичностью узлов 
A r ~ (2.4 — 5.5)d, где d — диаметр джета на данном радиусе, и с объ­
емным, а не поверхностным заполнением излучающих узлов. 
5. Развитие пинчевой моды в широких конических струях может слу­
жить причиной формирования периодически расположенных излучающих 
узлов на оси симметрии конуса и, кроме того , эффективным механизмом 
коллимации выброса. 
6. Конусы Маха, возбуждаемые ближайшими о т источника выброса из­
лучающими узлами, способны порождать в аккреционном диске систему 
ударных волн, интенсивно отводящую наружу угловой момент вещества 
диска. 
7. Установление единой глобальной системы ударных волн через возбу­
ждаемые излучающими узлами конусы Маха в атмосфере и их волновой 
отклик в аккреционном диске способны синхронизировать излучающие уз­
лы в противоположно направленных джетах, т.е. приводить к одинаковой 
пространственной периодичности узлов даже при различной морфологии 
этих джетов. 
Авторы признательны В.В.Леви и М.Е.Прохорову за многочисленные 
полезные обсуждения и ценные замечания, высказанные после прочтения 
рукописи статьи. 
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А . В . М и р о н о в 
Г А И Ш М Г У 
М Е Т О Д И К А И Р Е З У Л Ь Т А Т Ы С О В Р Е М Е Н Н О Й 
В Ы С О К О Т О Ч Н О Й Ф О Т О М Е Т Р И И З В Е З Д . 
Конспект обзорной лекции 
1. На практике существуют самые разнообразные фотометрические ме­
тоды. Исторически первой была фотометрия в одной единственной 
спектральной полосе — полосе чувствительности человеческого гла­
за — визуальная фотометрия. Затем добавилась фотометрия снова в 
единственной, но иной полосе: фотографическая фотометрия с несен-
сибилизированными пластинками. Сопоставление визуальных и фото­
графических звездных величин привело к появлению одного из важ­
нейших понятий наблюдательной астрофизики: показателя цвета. Со­
временная фотометрия немыслима без многоцветной фотометрии, при 
которой квазиодновременно измеряются звездные величины в несколь­
ких спектральных интервалах. Спектральные интервалы выделяются 
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светофильтрами и вместе с приемником излучения, обычно имеющим 
различную чувствительность в разных участках спектра, составляют 
многоцветную фотометрическую систему, состоящую из набора, фото­
метрических полос. 
2. Прибор, регистрирующий падающий на него свет, реагирует на не­
го выдачей какой-либо физической величины, которую мы измеряем. 
Э т у величину обычно называют "откликом". Если прибором является 
человеческий глаз, т о откликом является субъективное психофизиоло­
гическое ощущение. Если прибор — это фотографическая пластинка, 
то отклик — это почернение, т.е. количество зерен галоидного серебра, 
создающие фотографическое изображение звезды. Если прибор — это 
фотоэлемент или фотоумножитель с фотокатодом на внешнем фотоэф­
фекте, то отклик — это фототок. Если прибор — это передающая те­
левизионная трубка, отклик — это амплитуда полного телевизионного 
сигнала, относящаяся к соответствующим фазам строчной и кадровой 
разверток. Если прибор — это ПЗС (прибор с зарядовой связью), то 
отклик — это амплитуда электрического сигнала, соответствующая 
нужному пикселу, й так далее. 
3. В зависимости о т поставленной задачи может потребоваться фотоме­
трия различной точности. Например, для открытия вспышки Новой 
вполне достаточно точности в несколько десятых звездной величины. 
Если исследуемый объект слаб и за время экспозиции удается собрать 
мало световых квантов, то принципиально невозможно получить вы­
сокую точность. Однако есть большая группа задач, когда высокая 
точность фотометрических измерений желательна, а часто и необходи­
ма. Например: кривые блеска малоамплитудных переменных, тонкие 
детали на кривых блеска и пр. 
4. Ошибки фотометрических измерений складываются из многих соста­
вляющих, которые разбиваются на две группы. 
К первой группе относятся ошибки, возникающие в процессе измере­
ний. 
Во-первых, это ошибки, связанные со статистическим характером све­
тового потока. В любом случае количество световых квантов, воздей­
ствующих на прибор за единицу времени, есть случайная величина, 
имеющая распределение Пуассона. Э т и ошибки зависят о т звездной ве­
личины измеряемого объекта (точнее, о т количества световых квантов, 
приходящих о т измеряемого объекта в месте наблюдений на единицу 
площади за единицу времени), от уровня паразитных засветок: ярко­
сти фона неба, величины рассеянного света в телескопе и фотометре и 
пр., от диаметра входной апертуры телескопа, от времени накопления 
сигнала (от времени экспозиции) и т.п. 
Во-вторых, э то ошибки, связанные со случайными погрешностями из­
мерений отклика прибора. Они зависят от конструктивных особен­
ностей измерительной системы. В простейших случаях эти ошибки 
можно характеризовать классом точности прибора или количеством 
разрядов численного значения измеряемой величины. 
В-третьих, э то ошибки, связанные с быстрыми случайными флукту-
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ациями коэффициентов пропускания земной атмосферы. Для малых 
телескопов эти флуктуации представляются в виде двух процессов: 
дрожания и мерцания изображения звезды. Для больших телескопов 
как дрожание, так и мерцание ослабляются и переходят в размытие 
изображения. 
Ошибки первой группы носят случайный характер. Теоретически их 
можно сделать меньше любого наперед заданного уровня точности пу­
тем увеличения времени накопления сигнала. 
К о второй группе относятся ошибки, возникающие в процессе обработ­
ки измерений. 
Они связаны с недостаточно точным знанием параметров чувствитель­
ности измерительной системы и коэффициентов пропускания света 
земной атмосферой. 
В самом деле, чтобы получить окончательное значение величины из­
меряемой звезды, необходимо знать: 
- кривую пропускания оптики, то есть функцию зависимости от дли­
ны волны пропускания (или отражения) всех оптических элемен­
тов используемого телескопа, и измерительного прибора (фотоме­
тра или спектрофотометра) ; 
- кривую реакции приемника, то есть функцию зависимости о т дли­
ны волны величины отклика прибора (фотопластинки, фотокато­
да, ПЗС-матрицы и пр.) ; 
- кривую пропускания атмосферы, т о есть функцию зависимости 
пропускания земной атмосферы о т длины волны. 
Все эти функции по различным причинам более или менее быстро из­
меняются со временем, и, вообще говоря, нужно знать их значения 
на момент проведения наблюдений. Если ваше представление об этих 
функциях отличается от их реальных значений, т о вы внесете в обра­
ботку наблюдений систематические ошибки. Хорошим правилом для 
наблюдателя может считаться принцип, согласно которому система­
тическую ошибку следует учитывать тогда, когда она превышает 10 
процентов о т типичной величины суммы случайных ошибок. Высо­
коточная фотометрия должна уметь учитывать большое количество 
систематических ошибок. 
5. В идеальных условиях, например в лабораторных измерениях, величи­
на стандартного отклонения серии отсчетов, накапливаемых в течение 
принятого времени экспозиции при достаточно большом световом по­
токе, обычно составляет всего лишь а0 Ä 0.001 mag. Однако хорошо 
известно, ч т о для двух однородных рядов фотометрических измерений 
одних и тех же непеременных звезд стандартное отклонение разности 
звездных величин соответствующих звезд обычно равно а0 ~ 0.02 mag. 
6. Если обозначить распределение энергии в спектре звезды Ü7(A), про­
пускание земной атмосферы в зените р(А) , а измерения вести в не­
монохроматической фотометрической полосе с кривой реакции Г/, то 
ослабление земной атмосферой света звезды ("вынос") на зенитном 
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расстоянии z, равно (в звездных величинах) 
А{ = -2 .51g . 
lE(\)Tl(\)d\ 
Ai 
Из формулы следует, что атмосферное ослабление зависит не только 
от функции пропускания атмосферы, но и о т кривой реакции фотоме­
трической полосы, а также от распределения энергии в спектре звезды! 
Поэтому исследователи переменных звезд всегда пытаются подобрать 
звезду сравнения так, чтобы ее показатель цвета был близок к показа­
телю цвета измеряемой звезды. Только сделать это можно далеко не 
всегда. 
7. В зависимости о т поставленной задачи мы должны выбрать необхо­
димый вариант фотометрической методики. Здесь можно рассмотреть 
два предельных случая. 
а) Исследование короткопериодических изменений блеска одной пере­
менной звезды с очень малой амплитудой. 
При подобных изменениях весьма мало меняется эффективная тем­
пература звезды и, следовательно, практически не изменяется рас­
пределение энергии в ее спектре. Такой случай возникает, напри­
мер, при решении задач астросейсмологии. В данной задаче обыч­
но достаточно измерений в одной фотометрической полосе. При­
чем, как правило, не слишком важно, ч т о это за полоса. Можно 
измерять в полосе V , а можно и в В. Но нужна очень высокая точ­
ность. Поэтому для таких измерений создают специальные много­
канальные фотометры, позволяющие регистрировать одновремен­
но свет от исследуемой звезды, от звезды сравнения и от фона неба. 
При такой методике есть надежда устранить влияние изменений 
атмосферной прозрачности с характерными временами, составля­
ющими секунды и минуты. Ошибка, возникающая из-за различия 
распределений энергии в спектре двух звезд, почти постоянна. Она 
только медленно меняется с изменением воздушной массы звезды. 
Все медленные, т.е. происходящие в течение десятков минут или 
часов, изменения разности измеренных звездных величин (тренды) 
в данной задаче не учитываются. О т них избавляются с помощью 
числовых фильтров низких частот . Подчеркнем, ч т о в этом случае 
мы получаем, вообще говоря, неправильную разность звездных ве­
личин исследуемой и опорной звезд, но правильную амплитуду пе­
ременности и правильные моменты максимумов и минимумов на 
кривой блеска. 
б) Измерение звездных величин большого числа постоянных звезд с 
разными распределениями энергии в спектре. 
Подобная задача возникает, например, при создании фотометри­
ческого каталога. В этом случае принципиально нельзя подобрать 
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такие стандарты, чтобы и они, и исследуемые звезды имели сход­
ные распределения энергии в спектре. Поэтому для прецизионной 
фотометрии требуется иметь представление обо всех функциях, 
стоящих под интегралом в формуле для "выноса". Может пока­
заться, ч т о здесь замкнутый круг. Действительно, для того чтобы 
получить совокупность показателей цвета звезды (то есть грубое 
приближение о распределении энергии в ее спектре) , нужно заранее 
знать . . . распределение энергии в ее спектре! К счастью, все об­
стоит не так скверно. Несложными, хотя и довольно громоздкими 
расчетами легко показать, ч т о в большинстве случаев достаточно 
знать не конкретное распределение энергии в спектре исследуемой 
звезды, а можно воспользоваться средним распределением энер­
гии для звезд данного спектрального класса. Спектральный класс 
обычно удается оценить на основе этих же самых фотометрических 
измерений. Кроме того , удается оценить еще и величину избыт­
ка цвета, вызванного наличием межзвездного поглощения света. 
Только при этом приходится производить обработку наблюдений 
несколько раз, корректируя на каждом шаге такого итерационного 
процесса представление о спектральном классе и межзвездном по­
краснении исследуемой звезды. Такая методика была предложена 
12 лет назад фотометристами Г А И Ш [1] и практически проверена 
на большом массиве наблюдений, выполненных в Тянь-Шаньской 
высокогорной астрономической обсерватории близ Алма-Аты. 
8. Рассмотрим конкретный пример ошибки, возникающей из-за разли­
чия спектральных типов звезд. Простые расчеты показывают, что в 
случае сравнения покрасненного голубого сверхгиганта (например, та­
кого, как V1357 Cyg = Cyg Х - 1 , спектральный тип ВО 1а, межзвезд­
ное поглощение около 3 mag) со звездой сравнения спектрального типа 
АО V (такова звезда сравнения " с" , часто применяемая при наблюдени­
ях этой переменной) разность звездных величин переменной и звезды 
сравнения, измеренных в зените и на зенитном расстоянии z, соот­
ветствующем воздушной массе M(z) = 2, в фотометрической полосе U 
системы UBV будет систематически различаться на 0.023 mag. Таким 
образом мы можем "обнаружить" ложную переменность с амплитудой 
около 0.02 mag. Ошибка при выносе показателя цвета В — V будет еще 
больше и составит 0.041 mag. Вы можете сказать, ч т о эти ошибки неве­
лики, но ведь и амплитуда оптической переменности звезды VI357 Cyg 
составляет всего 0.05 mag. 
Еще сложнее обстоит дело при измерении непокрасненных сверхгиган­
тов, Новых и иных звезд с необычными распределениями энергии в 
спектре. 
9. Многие ошибки возникают по аппаратурным причинам: из-за измене­
ния коэффициента усиления электронного тракта, смещения кривых 
пропускания светофильтров с температурой, наличия нелинейности 
метода счета фотонов и др. 
10. Из наблюдений всегда определяется разность звездных величин двух 
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звезд в инструментальной системе, несколько отличающейся от стан­
дартной системы, в которой следует приводить конечный результат. 
В различных условиях и для звезд различных спектральных типов 
ошибки перевода в стандартную систему легко могут составлять 0.02 -
0.03 mag. В наиболее неблагоприятных случаях, величина ошибки мо­
жет достигать огромных значений порядка 0.10-0.20 mag. Например, 
такие ошибки подстерегают наблюдателя при исследованиях холод­
ных красных переменных, в спектре которых есть многочисленные и 
сильные молекулярные полосы поглощения. 
11. Чтобы свести к минимуму возможные систематические ошибки, совре­
менная фотометрическая система и методика получения и обработки 
наблюдений должны удовлетворять следующим условиям. 
- Стандартный вариант кривых реакции фотометрической системы 
должен быть задан аксиоматически. 
- Аксиоматически должен быть задан нуль-пункт звездных величин 
во всех полосах системы. 
- Необходимы систематические тщательные исследования инстру­
ментальных кривых реакции реального фотометра и их зависимо­
сти о т температуры. В соответствующих случаях нужно также 
хорошо знать параметры нелинейности аппаратуры. 
- Измерения исследуемой и опорной звезд должны проводиться при 
одинаковых значениях чувствительности приемного тракта и оди­
наковых атмосферных условиях. 
- Поправки за атмосферную экстинкцию ("вынос") и за перевод ин­
струментальных звездных величин в стандартную систему долж­
ны вычисляться с учетом распределения энергии в спектре иссле­
дуемой звезды. 
12. В середине 70-х годов в Г А И Ш была создана новая широкополосная 
система W B V R , построенная на перечисленных принципах. Описание 
системы дано в работе Халиуллина, Миронова и Мошкалева [2]. В си­
стеме W B V R был создан каталог 13600 звезд северного неба. При на­
блюдениях был применен специально созданный автоматизированный 
фотометрический комплекс. По уровню достигнутой точности измере­
ния стоят вровень с лучшими мировыми каталожными работами. 
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А Р А Б С К А Я А С Т Р О Н О М И Я 
В классической литературе принято называть арабской астрономией то 
астрономическое наследие, которое относится к периоду рассвета арабско-
исламской цивилизации, то есть к V I I I - X V векам, и о котором известный 
французский востоковед Сидио сказал, ч т о арабская астрономия достигла 
максимума из того , ч т о можно было достигнуть до изобретения телескопа. 
С появлением сильного централизованного арабско-исламского государ­
ства, в котором халифы, а впоследствии султаны, покровительствовали 
развитию науки и литературы, образовались высококультурные научные 
центры. К этим центрам стремились ученые со всего тогда- известного ци­
вилизованного мира, Под воздействием нового исламского мышления про­
изошло слияние различных культур и научных знаний как в истерическом, 
так и в региональном аспектах, носителями которых были учёные из Си­
рии, Персии, Индии, Египта, а так лее евреи, греки, а позже учёные других 
стран, которые вошли в состав обширного государства — о т границ Ки­
тая до Атлантического океана. Результатом этих глобальных исторически 
сложившихся обстоятельств явилась новая ступень в развитии и формиро­
вании естественно-научного знания, и в особенности таких его областей, 
как медицина, химия (алхимия), математика (алгебра) и астрономия. Надо 
отметить , ч т о не малое число учёных этого периода называют арабски­
ми учёными, хотд они принадлежали к другим, не арабским, этническим 
группам. Но их работы и достижения были частью именно той арабско-
исламской культуры, когда арабский язык, на котором они мыслили и пи­
сали свои труды, был признан языком науки. Великий хорезмский учёный 
Беруни писал: "Затем я перешёл к арабскому и персидскому; в каждом из 
них я пришелец, с трудом ими владеющий, но поношение по-арабски милее 
мне, чем похвала по-персидски. Правдивость моих слов узнает т о т , кто рас­
смотрит какую-нибудь научную книгу, переложенную на персидский; как 
исчез блеск её, затмился смысл и потемнел лик, а польза о т неё исчезла, 
так как э т о т диалект годится только для хосроевских повестей и ночных 
сказок". 
На арабский язык — часто по приказу халифа — переводились многие 
индийские и греческие книги. Изначально книги по разпым, тогда извест­
ным, наукам изучались, проверялись, а в дальнейшем эти науки, благода­
ря новым методам исследований, обогащались и развивались далее. Особое 
развитие получили физика, астрономия, математика, философия, а позже 
химия и медицина. Э т и науки получила средневековая Европа от арабов че­
рез Андалузию. Достаточно вспомнить, ч т о книги Ибн-Сины по медицине 
и Ибн-Рушда по философии изучались во всех средневековых университе­
тах Европы. Термин "алгоритм" берёт своё начало от латинизированного 
имени крупного арабского математика Мухаммеда аль-Хорезми, жившего в 
X I веке , а область математики — алгебра — носит своё арабское название 
до сих пор. 
Астрономия у арабов доисламского периода, как у всех народов древ­
ности, играла практическую роль — определение направления с помощью 
звёзд, определение времени с помощью Солнца и Луны. Названиям звёзд, 
данных арабами-язычниками, в историческом смысле повезло больше, чем 
их названиям у других народов древности. Они сохранились в арабской 
астрономии исламского периода и через Андалузию перешли в Европу. В 
современной астрономии содержится около 250 названий созвездий и соб­
ственных названий звёзд, определённых ещё до исламского периода. Э т о те 
яркие звёзды, которые нужны были арабу, ведущему кочевой образ жизни, 
чтобы найти нужный путь при передвижении в ночное время, из-за жа­
ры днём в знойной пустыне. Луна также играла свою роль как ориентир 
при движении в пустынном пространстве, но её положение играло основ­
ную роль при отсчёте времени. Арабы-язычники не знали знаков зодиака; 
их не интересовало положение Солнца относительно созвездий — для них 
важнее было то , где находится Луна. Поэтому они выделили 28 созвездий, 
относительно которых Луна находилась каждый день месяца, и назвали их 
"Манизил аль камар" — "стоянки Луны". С помощью наблюдения восхо­
да и захода этих созвездий определялось приблизительное время ночью, а 
также начало сезонов; новолуние же предвещало начало нового месяца. 
Кочевая жизнь арабов доисламского периода — это не просто передви­
жение по пустыне. Нахождение в определённом месте в определённое время 
года было вопросом жизни и смерти. Аль-Масуди писал: «Месяц "Сафар" 
берёт своё название от рынка "Сафар" в Йемене ... Здесь арабы покупали 
своё зерно, а кто этого не сделает вовремя — умрёт о т голода». Кровная 
месть усиливала солидарность между членами племени; арабы понимали, 
что беспрерывное продолжение кровной мести и междуусобных войн могло 
сильно повредить торговле. Поэтому между племенами существовал дого­
вор о том, что месяц Мухаррам — что означает "греховный запрет" — 
является месяцем мира, в котором запрещается война и кровная месть. В 
этом месяце племена стекались к большому рынку в городе Мекке, где бы­
ли дом Бога "Кааба" и знаменитый, действующий до сих пор колодец с 
прохладной водой "Земзем". Там совершались паломнические ритуалы, а 
также торговые сделки. Там же происходили и поэтические состязания, а 
наилучшие стихи вывешивали на новом шёлковом покрывале дома Бога 
"Кааба". В арабской литературе сохранились до нашего времени десять 
таких так называемых "висящих" ("Аль Муаллакат") стихотворений. Па­
ломничество в Мекку было важным, большим не только религиозным, но и 
социально-экономическим и литературно-политическим праздником. Здесь 
обсуждали общие проблемы и заключали договоры. Но главной целью бы­
ла торговля, поэтому важно было, чтобы этот месяц шёл сразу после сбора 
урожая при обилии товаров и в одно и то же время. В о т почему позже 
арабов-кочевников перестал удовлетворять лунный календарь, по которо­
му месяцы гуляли по всем сезонам, кстати, как мусульманский календарь 
"Хиджжры" , который существует и поныне в некоторых мусульманских 
странах. Аль-Беруни писал: "В языческие времена арабы обращались со 
своими месяцами, как мусульмане делают это и сейчас, и их паломничество 
двигалось сквозь все четыре сезона года. Потом они решили фиксировать 
месяц паломничества на то время, когда их товары, плоды и стада будут 
готовы к продаже, поэтому они заимствовали у евреев календарь, в кото­
ром добавлялся тринадцатый месяц каждые два или три года, благодаря 
чему начало года каждые два или три года перемещается на один лун­
ный месяц. Э т у процедуру называли "Наси", что означает "добавление". 
Этим занималась небольшая группа людей, называемых "каламмасами", 
т.е. дополнители. Э т о занятие переходило о т отца к сыну. Они произво­
дили вычисления и устанавливали добавочный месяц, провозглашая его 
с кафедры. Так было до тех пор, пока ислам не отменил это в девятом 
году хиджжры". Беруни не отмечает причину, по которой пророк Мухам­
мед отменил "Наси". По-видимому, он хотел ослабить духовное влияние 
каламмасов. 
С принятием новой религии появились новые практические задачи 
астрономии. Правоверный мусульманин обязан молиться пять раз в день 
в определённые часы дня и ночи. Для этого надо точно определить время. 
Молящийся, где бы он ни находился, должен стоять во время молитвы ли­
пом к Каабе. В таком огромном по территории государстве, как Арабский 
халифат, это было непростой задачей. Например, послеобеденная молитва 
завершается тогда , когда тень о т предмета равна высоте самого предме­
та плюс длина полуденной тени предмета, которая, как известно, зависит 
о т широты и времени года. Определение направления на Каабу вызвало 
необходимость решения задач сферической тригонометрии. 
На всей территории государства нужны были точные солнечные и во­
дяные часы для точного определения времени молитвы. Астрономы долж­
ны были определить направление на Мекку во всех городах государства 
для привязки строящихся мечетей к местности, так как полагалось, чтобы 
перпендикуляр, падающий о т кафедры мечети к ближайшей к ней стене 
должен точно указывать на Каабу. 
Х о т я календарь стал простым лунным календарём, определение точного 
дня новолуния и его наблюдение стали играть важную религиозную роль. 
Обнаружение новолуния вечером последнего дня месяца Шабана опреде­
лило первый день месяца Рамазана на следующий день и начало поста у 
мусульман, а 28-30 дней спустя та же процедура была необходима, чтобы 
определить конец Рамазана и начало праздника " Фитр" — " завтрак". Та­
кая же процедура определяет начало месяца Зуль Хаджжа, на девятый день 
которого завершается паломничество на горе Арафат близ Мекки. Опреде­
ление точного времени лунного и солнечного затмения также было нужно, 
чтобы заранее готовиться к "молитве затмения". 
Во время эпохи правления Омейядов (661-750) были совершены великие 
завоевания, многократно расширены границы и заложены основы сильного 
централизованного государства. Правители не проявляли большого инте­
реса к наукам. Арабская наука начала своё бурное развитие с середины VIII 
века, с начала правления Аббасидов. 
Первоначальное влияние на развитие научного знания оказали Нестери-
анские христиане, которые, преследуемые гонениями Византийской церкви, 
нашли убежище в Персии, где они основали некоторые школы. Но более 
важными были знания, заимствованные из Индии. После походов Алек-
салдра Македонского греческая наука нашла хорошую почву в Северной 
Индии. Во время правления династии Гупти (400-650) большое развитие 
получила математическая астрономическая литература, в которой выделя­
ется Брахма-гупта. Источники рассказывают, ч т о в 773 г. перед халифом 
аль-Мансуром (754-775) появился один индус и заявил, ч т о он знаком со 
звёздами и умеет высчитывать появление затмений. Некоторые источни­
ки говорят, что э т о т индус был членом посольства из Синда. Главное же 
то , что после этой встречи халиф приказал переводить на арабский язык 
книги по математике и астрономии. Переводились с греческого на араб­
ский язык книги, которые сохранились у несторианцев. Известный нам по 
сказкам "Тысяча и одна ночь" халиф Харун аль-Рашид (786-809) основал 
в Багдаде "дом мудрости" , где были собраны книги со всех концов мира, 
которые по возможности переводились на арабский язык. Его сын халиф 
аль-Мамун (813-833) при заключении мирного договора с Византийским 
императором включил в него пункт о передаче Византией халифату мно­
гих греческих научных трудов. Среди них был известный труд Птолемея 
"Megiste" — самый великий. После перевода на арабский язык эта книга 
стала известна под названием Альмагест. Благодаря этому переводу, мно­
го веков спустя она стала известна в Европе. Оригинал арабского перевода 
этой книги, сделанный в 827 г., хранится в Лейденской университетской 
библиотеке. 
Халиф аль-Мамун построил обсерваторию в Багдаде и сам проводил там 
некоторые наблюдения. Известно также, ч т о он организовал две экспедиции 
для проверки размеров земного шара путём измерения длины одного граду­
са широты — мусульмане не возражали против утверждения о шарообраз­
ности Земли, поскольку Коран об этом хранит молчание. Одна экспедиция 
работала в степи Синджара в Мавераннахре (междуречье Аму-Дарьи и 
Сыр-Дарьи), а вторая — в Сирийской пустыне. Каждая экспедиция разде­
лилась на две группы: одна группа шла строго на север, пока Полярная 
звезда не поднималась на один градус, а второя группа шла в противо­
положном направлении строго на юг , пока Полярная звезда не опускалась 
также на один градус. Затем измерили расстояние и определили, ч т о один 
градус равен 56 арабским милям. Надо отметить , ч т о такие измерения в 
Европе смогли проводить только в конце X V I I века. Э т а работа показы­
вает, что арабские учёные не подражатели античной науки, а являются 
самостоятельными мыслителями и исследователями. 
Такой же пример показывает работа Сабит Ибн-Курры (826-901). Он 
известен в основном как автор так называемой " теории трепидации". Пто­
лемей определил величину вековой скорости прецессии в один градус. Но 
позже было замечено более быстрое отклонение, поэтому прщпли к выво­
ду, что скорость прецессии есть переменная и заключается в колебатель­
ном изменении точки равноденствия. Ибн-Курра определил угол наклона 
эклиптики к экватору и получил значение, равное 23°33'30". Поскольку у 
Птолемея наклон эклиптики к экватору равен 23°51 / 20 / / , Ибн-Курра, срав­
нивая наклоны в разные эпохи, пришёл к заключению, ч т о он имеет из­
менения колебательного характера. Он оформил свою теорию трепидации, 
которая предполагает, ч т о угол наклона эклиптики и долготы звёзд имеют 
прямое и обратное движение с возвращением к исходной точке и ч т о нуле­
вая точка эклиптики описывает малую окружность радиусом в 4° каждые 
4000 лет. Эта теория была принята в средние века, однако она была доста­
точно сложной, ч т о создавало трудности при её применении астрономами. 
Эта теория — явный показатель оригинального вклада в науку Ибн-Курры. 
Он получил длину сидерического года, равную 365 дням 6 часам 9 минутам 
10 секундам — это значение отличается о т современного на полсекунды. 
Самым известным в Европе из арабских учёных считается аль-Баттани 
(850-928). Известный английский астроном Галлей сказал, ч т о это самый 
великий из арабских учёных, знаток науки своего времени, точный наблю­
датель. Аль-Баттани жил в то время, когда начался политический упадок 
Халифата, но он был из благородной и богатой семьи и не нуждался в покро­
вительстве. Он проводил многие наблюдения в городе Ракке в период с 877 
по 919 гг. Результаты его наблюдений часто отличались о т результатов 
наблюдений Птолемея. Его труды позже были несколько раз переведены 
и опубликованы в Европе. Он был первым, кто использовал полхорды и 
полугла или т о , ч т о теперь называется синусом. Он первый, кто издал 
вычислительные методы сферических треугольников. 
Сравнивая свои наблюдения за 880 г. с наблюдениями Птолемея, аль-
Баттани получил величину тропического года, равную 365 дням 5 часам 
46 минутам 24 секундам; если бы Птолемей не определил точку равно­
денствия с ошибкой в один день, то результат у аль-Баттани был бы на 
58 секунд больше, то есть совершенно точен. 
Из длительности сезонов (весна — 93 дня 14 минут; лето — 93 дня 0 ми­
нут) он получил долготу апогея 82°17' и эксцентриситет 0.0346. Последняя 
величина совершенно точная. Полученная им величина апогея превыша­
ет величину, полученную Птолемеем, на 16°47'. Э т а разница заметно пре­
восходит увеличение, получаемое из-за прецессии, составляющее 10.4° за 
740 лет. Э т о означает, ч т о он первый открыл движение апогея относитель­
но звёзд. 
Звёздный каталог аль-Баттани является каталогом Птолемея с учётом 
прецессии на эпоху наблюдения. Составленные им таблицы в его труде 
"Усовершенствование Альмагеста" очень сложные, так как они основа­
ны на полной теореме Птолемея. Эта книга называется также "Сабейский 
зидж". Зидж — это сборник, основной частью которого являются астроно­
мические таблицы, но к ним могут быть добавлены объяснения, руковод­
ство к использованию описания способов летосчисления; в нем излагаются 
вопросы практической астрономии, даются сведения о видимых движениях 
светил на основе геоцентрической системы мира; частично сборник посвя­
щен астрологии, ч т о неизбежно для средневекового мировоззрения. Зиджи 
составляли почти все известные астрономы. К середине X V века было со­
ставлено более ста таких трудов. За исключением нескольких зиджей, ко­
гда составитель являлся автором труда, остальные зиджи представляют 
собой компиляцию из более ранних трудов с дополнением и объяснением 
составителя и результатами его собственных наблюдений. 
Нельзя не сказать несколько слов об астрономе-долгожителе А б д аль-
Рахман аль-Суфи (903-998). Он вычислил координаты звёзд каталога Пто-
лемея на эпоху наблюдения, наблюдал их и исправлял неточности в их ко­
ординатах. Он также наблюдал яркости звёзд и дал более точное описание 
их блеска. Поэтому его работа является очень ценной и представляет со­
бой независимый источник сведений о яркости звёзд, дошедший до нас с 
того времени. Его книги содержат красивые рисунки созвездий и многие 
доисламские названия звёзд. 
Во второй половине X века турецкий принц Шариф аль-Давла построил в 
Багдаде обсерваторию. Там работали многие астрономы, самым известным 
из которых является Абу аль-Вафа (940-998). Его работы стали известны 
только в X I X веке, благодаря исследованиям французского востоковеда Си-
дио, который нашёл ранее неизвестные рукописи А б у аль-Вафа, и потому 
он выяснил, что некоторые астрономические открытия, которые история 
связывает с учёными X V I века, на самом деле принадлежат Абу аль-Вафа, 
жившему за шесть веков до того времени. Он, в частности, наблюдал Луну 
и изучал неравномерности её движения. Он открыл т р е т ь ю неравномер­
ность, которая совпадает с вариацией, открытой впоследствии Тихо Браге. 
Труды Абу Райхана аль-Беруни (973-1048), который написал более 150 
произведений, стали известны в Европе поздно, поэтому он, к сожалению, 
не мог оказать влияния на астрономию в средневековой Европе, но несо­
мненно является самым великим из всех учёных мира с VIII по X V века. 
Его основные труды носят энциклопедический характер. Его книга "Ка­
нон Масуд" является идеальным примером зиджа, и нет ей равных в этой 
области. 
Самое интересное высказывание аль-Беруни содержится в его книге "Ин­
дия". Он говорит: " . . . можно также объяснить это явление, если мы пред­
положим, что земля вращается вокруг своей оси, как жернова". Он также 
пишет, что астролябия сконструирована на основе предположения, ч т о Зем­
ля вращается вокруг своей оси. Э т о высказывание доказывает, ч т о у ара­
бов существовала идея вращения Земли, но не получила распространения и 
поддержки, поскольку в ней не было практической нужды. Геоцентрическая 
система Птолемея, в которой в центре мира находилась неподвижная Зем­
ля, была хорошо слаженной системой, хотя и очень сложной. Известно, что 
когда королю Кастилии Альфонсо X , который был любителем астрономии, 
объяснили геоцентрическую систему Птолемея, он выразил своё сожале­
ние, что господь Бог не советовался с ним, когда создавал Вселенную, 
и что он мог бы указать Богу на более простую систему. Несмотря на 
это, геоцентрическая система вполне удовлетворяла запросам своего вре­
мени и не встречала глобальных расхождений с практикой. Известно, что 
учёные начинают искать новые теории, когда старые встречают глобаль­
ный кризис. В о т почему арабские учёные не стали настаивать на принципе 
вращения земли вокруг своей оси. 
В Андалузии научный подъём начался с середины X века. Там откры­
вались университеты, в которые стремились студенты из Европы в поиске 
зпания. Один из самых известных астрономов Ибн аль-Заркала (1029-1087) 
удивлял людей своими часами. Он получил для апогея солнечной орбиты 
величину меньше, чем у аль-Баттани, равную 77°50'. На основании этого он 
пришёл к выводу, ч т о апогей солнечной орбиты медленно двигается отно-
сительно неподвижных звёзд. Таким образом, он был первым, кто указал 
на три периода движения Солнца. Он также был первым, кто указал на 
овальную форму Меркурия. 
В конце X I - начале XII века в Андалузии работал известный физик 
Абу аль-Фатх аль-Андалуси. Он написал несколько трактатов по основам 
оптики, наблюдательным инструментам, отклонению света при прохожде­
нии через воздушную среду. Он определил начало сумерек при нахождении 
диска Солнца на 19° под горизонтом (современное определение — 18°). Он 
определил также, ч т о из-за рефракции светового луча в атмосфере Зем­
ли наблюдатель видит светило над горизонтом в т о т момент, когда оно 
находится под горизонтом. 
Астрономия была очень популярна среди учёных. Свидетельством этому 
является т о , ч т о известный философ XIII века Ибн-Рушд очень серьёзно 
занимался математикой и астрономией. Он вычислил время прохождения 
Меркурия перед диском Солнца и наблюдал это прохождение точно в это 
время. 
Точные науки перемещались из Багдада не только на запад, в Анда-
лузию, но и на восток. Есть сведения о том, что Омар Хайям (1048-1131) 
не только писал рубай, но и серьёзно занимался наукой. К сожалению, до 
нас не дошло большинство его трудов по наукам. Сохранились одна книга 
по алгебре и его календарь, единственный в своём роде: календарь Омара 
Хайяма, или, как его называют, Джалали. Календарь имеет цикл в 33 года, 
состоящий из 25 простых и 8 високосных лет. Каждый четвёртый год висо­
косный, кроме последнего, который переносится на пятый. Э т о значит, что 
високосными годами являются 4, 8, 12, 16, 20, 24, 28 и 33-й. Таким обра­
зом, средняя продолжительность года равна 365 + 8/33 или 365.24242, что 
отличается о т современного значения тропического года на 0.00022 суток. 
Это значит, ч т о календарь Хайяма даёт ошибку в один день за 4500 лет. 
Он самый точный календарь, включая григорианский, к которому перешла 
Европа пять веков спустя, который даёт ошибку в один день за 3600 лет. 
Внук Чингис-Хана Хулагу аль-Хан построил в 1259 г. большую обсер­
ваторию в Аль Мараге (близ Тебриза в Персии) и оснастил ее большим 
количеством инструментов. В этой обсерватории работал большой ш т а т 
учёных под руководством аль-Туси (1201-1274). В библиотеке обсервато­
рии было собрано более 400 тыс . книг, большая часть из которых состояла 
из разграбленных библиотек Багдада, Сирии и Аравии при завоевании Х у ­
лагу аль-Ханом этих государств. Результатом двекадцатилетней работы 
этой обсерватории был "Ильханский Зидж" на персидском языке. 
Последнее сияние арабско-исламской астрономии было в Самарканде, 
где внук Тамерлана Хан Улугбек (1394-1449) построил большую обсерва­
торию, где главным инструментом являлся квадрант радиусом 60 футов 
для измерения высоты светил над горизонтом. Останки этого инструмента 
даже сейчас свидетельствуют о его величии. Сам Улугбек проводил на­
блюдения и определял положения звёзд. Он единственный известный нам 
астроном той эпохи, который не копировал звёзды каталога Птолемея после 
исправления их долготы за прецессией, он сам их наблюдал. 
Результатом его наблюдений с 1420 по 1437 гг . является каталог с 1018 
звёздами, включённый в составленный им "Зидж Улугбека". К сожалению, 
эта работа в Европе стала известна только сто лет спустя, а опубликована 
была там только в 1665 г., в то время, как европейские каталоги уже бы­
ли более совершенны. "Зидж Улугбека", так же, как "Ильханский Зидж", 
составлен на персидском языке. Сам э т о т факт свидетельствует о прибли­
жении конца арабско-исламской астрономии. Э т о как ветка багульника, 
поставленная в вазу с водой, сначала даёт листья и цветёт, а потом гибнет. 
Со второй половины X V века в результате раздробления могущественного 
государства на многочисленные султанаты и политической борьбы меж­
ду ними астрономия, и вообще наука, пришла в полный упадок. Эстафета 
познания перешла в Западную Европу. 
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Предложен новый подход к решению магнитостатической задачи, основанный на идее 
построения полного дифференциала суммарного (газовое плюс магнитное) давления плаз­
мы и свободный от ряда вводимых ранее ограничений [4; о]. Произведен учет однородного 
поля силы тяжести и арочкой геометрии магнитной силовой трубки. Получены новые 
точные магнитостатические решения, свободные от особенностей и списывающие синусо­
идально "гофрированный" магнитный жгут и жгут с одной "перетяжкой" поля. Вторая из 
этих конфигураций представляет особый интерес для моделирования вспышечных явле­
ний на Солнце. Показано, что для любой плотности внешней среды существуют такие 
параметры перетяжки, когда в областях разрежения, возникающих на магнитной оси 
системы, выполняются условия раскачки плазменных колебаний. Приведен конкретный 
пример численного расчета всех параметров задачи, найдено ограничение на величину 
напряженности магнитного поля в перетяжке, обусловленное плотностью газа вне жгута 
и ориентацией магнитной оси относительно вертикали. 
A N E W F L A R E M A G N E T O H Y D R O S T A T I C C O N F I G U R A T I O N , by A.A.So-
loviev, E.A.Kiritcheck A new approach is suggested to the solution of a magnetohydrostatic 
problem. It is free of the number of restrictions we introduced earlier [4; 5] and is based on 
the idea of constructing the full differential of summary (meaning both gas and magnetic) 
plasma pressure. We have taken into account the uniform gravitation field and the arched 
geometry of magnetic flux tube. A new exact magnetohydrostatic solutions are obtained, which 
are free of singularities and describe the periodically "goffered" magnetic rope or the rope with 
the unique constriction of magnetic field. The last of the configuration mentioned is of great 
interest for the modeling of flare phenomena on the Sun. It is shown that for any density of 
external surroundings there is a specific set of parameters for the "necking": in the domains 
rarefied on the magnetic axis of the system take place the conditions of swinging of plasma 
turbulence. In the present work the particular example of numerical calculation of all parameters 
of the considered problem is adduced. Also, a new restriction is found for the magnitude of the 
magnetic field in the necking region, which is caused by the density of the gas outside the rope 
and by the orientation of the magnetic axis relatively to the vertical line. 
Введение 
Задача выяснения физического механизма солнечной вспышки являет­
ся одной из наиболее актуальных и важных проблем как солнечной физи­
ки, так и всей электродинамики в целом. Магнитная природа солнечной 
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вспышки в настоящее время не вызывает сомнений. Ясно, ч т о в этом про­
цессе происходит преобразование тем или иным способом свободной, т.е. 
связанной с электрическими токами, энергии магнитного поля в другие 
виды энергии. Проблема состоит в том, чтобы рассчитать такую стати­
ческую или стационарную магнитоплазменную конфигурацию, которая бы, 
во-первых, по своим морфологическим характеристикам в достаточной сте­
пени соответствовала реально наблюдаемым конфигурациям, а во-вторых, 
была бы способна запасать довольно большое количество свободной маг­
нитной энергии в таких формах, чтобы при некотором возмущении системы 
или при плавном изменении определенных ее характеристик (параметриче­
ская квазиравновесная эволюция) появлялись бы физические возможности 
эффективного и быстрого преобразования магнитной энергии в тепло, из­
лучение, потоки плазмы и ускоренных частиц. 
Построению и исследованию такого рода конфигураций посвящена, как 
известно, огромная литература (см., например, [1; 2]). В качестве основных 
активных элементов вспышечных конфигураций плазмы и поля рассма­
триваются обычно три вида токовых магнитных структур , обладающих 
различными видами симметрии: 
1) токовый нейтральный слой (квазиллоская геометрия) [1; 2; 3] и др.; 
2) скрученный магнитный ж г у т (осевая симметрия) [1; 2; 4; 5] и др.; 
3) сферический магнитный вихрь (сферическая форма сепаратрисных 
магнитных поверхностей) [б; 7; 8]. 
Наблюдательные данные, полученные в последние десятилетия, осо­
бенно в УФ- и рентгеновском диапазоне, убедительно свидетельствуют о 
том, что основной структурной единицей хромосферы и короны в целом и 
вспышечных областей в частности являются волокна, трассирующие си­
ловые линии магнитного поля. Четкая пространственная обособленность 
этих образований вызвана, по всей видимости, протекающими вдоль них 
достаточно сильными электрическими токами (на языке магнитных сило­
вых линий это означает, ч т о силовая трубка магнитного поля должна быть 
закручена с торцов относительно ее продольной оси, т.е. представляет со­
бой скрученный магнитный ж г у т ) . Все это делает чрезвычайно актуальной 
задачу дальнейшей разработки теории магнитных жгутов в солнечной ат­
мосфере, изучения все более реалистичных моделей, учитывающих, в част­
ности, влияние поля сил тяжести. 
Настоящая работа посвящена исследованию жгутовой магнитной конфи­
гурации со слабым отклонением о т осевой симметрии, которое обусловлено 
однородным полем сил тяготения, и обладающей свойством самоподобия 
(автомодельности) по длине. Работа в определенном смысле продолжает 
серию работ [4; 5], но в данном случае применен несколько иной, свобод­
ный о т ряда ограничений подход к выводу основного уравнения задачи и 
главное внимание уделяется анализу тех свойств решения, которые пред­
ставляют интерес именно с точки зрения вспышечной теории. 
Основная идея работы состоит в том, чтобы аналитически получить рав­
новесное магнитостатическое решение, свободное о т каких-либо особенно­
стей поля и описывающее магнитный ж г у т с одной радиальной "перетяж­
кой" или с "гофрированными" магнитными поверхностями, т.е. с регулярно 
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повторяющимися по длине жгута радиальными осесимметричными "пере­
тяжками" поля. Глубина этих перетяжек должна зависеть от ряда пара­
метров задачи, в частности — о т степени скрученности поля и от распре­
деления плотности. При квазистатическом изменении параметров решения 
глубина перетяжки, а вместе с ней и напряженность магнитного поля на 
оси, и плотность электрических токов могут нарастать до критических 
значений, при которых возможны раскачка плазменных колебаний и по­
явление аномального сопротивления, что и обеспечивает в конечном счете 
быстрое и мощное энерговыделение. Предельным состоянием, к которому 
при определенных условиях стремится квазистатически эволюционирую­
щая магнитная структура с перетяжками поля, может быть одно из по­
лученных ранее решений [4; 5] с особенностями магнитного поля на оси 
симметрии системы. Наличие таких предельных состояний указывает на 
то , что рост поля в перетяжке в рамках данной модели лимитирован лишь 
условиями равновесного удержания, МГД-устойчивости и порогом разви­
тия плазменных кинетических неустойчивостей, что и является в данном 
случае физической причиной вспышки. 
Структура настоящей работы следующая. Во втором после Введения 
разделе дается общее геометрическое описание рассматриваемых моделей 
магнитного жгута, в третьем приводятся исходные уравнения задачи и опи­
сывается процедура учета отклонений о т строго осевой симметрии. Здесь 
же в общем виде выписано основное уравнение задачи. Следующий раз­
дел посвящен расчету магнитных поверхностей "гофрированного" жгута 
и магнитного жгута с перетяжкой, анализу влияния различных параме­
тров задачи на геометрическую форму этих поверхностей. В пятом разделе 
получено распределение газового давления и плотности, в шестом прово­
дится обсуждение свойств полученного решения в контексте вспышечного 
энерговыделения и рассматривается конкретный численный пример. В За­
ключении формулируются выводы и обобщения. 
Геометрия системы 
Рассмотрим плоскую гидростатическую атмосферу, в которой в отсут­
ствие магнитного поля распределение газового давления и плотности удо­
влетворяет условию механического равновесия 
- V P o ( S ) + rt>(2)0 = O, (1) 
где Z — вертикальная координата. Поместим в эту атмосферу слабо изо­
гнутую в плоскости XZ магнитную силовую трубку, скрученную относи­
тельно своей продольной оси 00' и имеющую, вообще говоря, переменное 
поперечное сечение (рис. 1). Для описания распределения характеристик 
плазмы и магнитного поля внутри трубки мы будем использовать локаль­
ную систему координат r, <р, z. Влиянием слабой искривленности централь­
ной оси О О
7
 на радиальное распределение магнитного поля в силовой труб­
ке, т.е. эффектом тороидальности поля, будем пренебрегать. Однако геоме­
трическую форму трубки мы станем учитывать, полагая, ч т о угол 9 между 
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осью z и вектором ускорения силы тяжести g есть функция 2 : 0 = 9(z). Как 
видно из рис. 1, в вершине магнитной арки (или петли) 9 = 90°, cos в — 0; 
в левой ветви в < 90°, cos в > 0; в правой ветви — в > 90°, cos в < 0. Пунк­
тиром показаны два рода магнитных поверхностей: (1) — решение, при 
котором с вершиной магнитной петли совпадает "пучность" - расширен­
ная часть трубки, (2) — в вершине располагается "узел" (перетяжка). Как 
будет видно из дальнейшего, точке, где cos 6 = 0, или должен соответство­
вать экстремум функции, задающей поперечное сечение силовой трубки, 
или в вершине арки должен располагаться такой участок жгута , который 
можно считать однородным в длину. 
О' 
Рис. 1. Общая геометрия системы. В левой ветви проекция вектора g на магнитную ось 
положительна и cos в > 0, в правой — проекция g на ось z отрицательна, но cos 9 < 0. 
Пунктирные кривые показывают различные положения области перетяжки относительно 
вершины арки 
Основные уравнения задачи 
Таковыми являются уравнения магнитогидростатики 
-VP + ±-[rotÊJ] + pg = 0, (2) 
divB = 0. (3) 
Заметим сразу, ч т о излагаемая ниже теория может быть обобщена на 
случай стационарных течений плазмы, вектор скорости которых колли-
неарен магнитному полю, но в целях простоты и ясности изложения мы 
ограничимся здесь лишь статическим случаем. Решение системы (2 ) - (3 ) 
мы будем искать в виде 
В = ß ( 0 ) ( r , z) + bi(rf z) sin <p + b2(r, z) cos y ? , ( 4 ) 
p(r,z) = po(Z) + p{r,z), (5) 
P ( r , y?, z ) = PQ(Z) + p(r, z) + pi(r , sin + p 2 ( r , ^ ) cos 9 9 . (6) 
Здесь Po(Z) и р о ( ^ ) — фоновые гидростатические распределения, под-
чиняюшдеся уравнению (1) , p(r,z) и p(r, z), — осесимметричные возму­
щения давления и плотности, обусловленные наличием магнитного поля, 
pi,P2,^1,62 — поправки, связанные с отклонением о т осевой симметрии 
вследствие влияния силы тяжести. (Будем считать магнитные поправки 
малыми: Ь\ + Ь\ < (В(°>) 2.) 
Подставляя распределения (4) в уравнения (2) и (3) , расписывая эти 
уравнения по компонентам, пренебрегая квадратичными по Ъ\, Ьч слагае­
мыми, а затем выделяя члены, свободные о т азимутальной зависимости, а 
также приравнивая к нулю члены при simp и cos tp, мы получим, во-первых, 
систему уравнений для аксиально-симметричной части решения 
Or 4/Т 
| È
 =
 J - [ r o t £ ( ° ) , В(% + рд cos 0, divB® = 0, (7) 
oz 4тг 
которая совпадает с соответствующей системой для вертикального осесим-
метричного магнитного ж г у т а в атмосфере с эффективной гравитацией 
g cos в (или может быть получена из (2) , (3) как результат усреднения по 
углу if), и, во-вторых, систему восьми уравнений для азимутальных попра­
вок, которую мы здесь не приводим из-за ее громоздкого вида. Ее анализ по­
казывает, ч т о из-за наличия в ней члена Апрд sin 0, условию Ь\+Ъ\ <С ( Б ^ ) 2 
в области перетяжки, где возмущение плотности велико, удается удовле­
творить лишь в случае, если tg 2 в <С 1. Иными словами, сильная перетяжка 
поля может располагаться лишь близко к основанию петли в ее квазиверти­
кальной части. Физически это совершенно понятно: деформирующее вли­
яние поля тяжести максимально в горизонтальной части трубки и равно 
нулю — в вертикальной. 
После сделанных оговорок мы будем исследовать только систему (7) , 
опуская значок (°) у компонент вектора В и рассматривая только осесим­
метричные слагаемые в (6) . Введя плазменный параметр 
мы можем записать систему уравнений (7) в следующем виде: 
dr z dz dr r ' 
d(B2(l+ß)) dBz dB* 
Fr = T~dr~ + ~dT + 8 w g p c o s в> W 
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Умножив уравнение (9) на c?r, а уравнение (10) — на dz и сложив их почлен­
но, можно построить полный дифференциал выражения В
2 ( 1 + /?), после 
чего, приравнивая друг к другу вторые смешанные производные, получаем 
центральное уравнение нашей задачи 
д , „ дВ
г
 дВ°; 2В2 д , дБ, дВ\ 
Осесимметричное автомодельное решение для 
магнитного поля 
Для дальнейшего продвижения конкретизируем структуру искомых ре­
шений для магнитного поля. Введем, как обычно, поток магнитного поля, 
проходящего через круг радиуса г : Ф = 2к $BTrdr. В соответствии с 
уравнением (12) компоненты полоидального магнитного поля определятся 
следующим образом: 
1 5Ф 1 <9Ф 
Будем задавать функцию магнитного потока Ф в виде 
Ф(г,*) = * о ( 1 - — ( 1 5 ) 
где Фп — константа, имеющая смысл полного потока поля в направлении 2, 
п — некоторое положительное число, допустим 0.5, 1, 2 и т.п.; t = r2/u(z) — 
автомодельная переменная, координата магнитной поверхности, a u(z) — 
подлежащая определению функция только одной координаты — z. Тогда 
В г ( г
'
г ) =
 ( й г ' ( 1 б ) 
где BQ(Z) = n^o/(7Tüj(z)) — напряженность поля на оси симметрии системы. 
Как видно, закон сохранения магнитного потока вдоль оси трубки здесь 
выражается в простой форме: 
BQ(Z)U(Z) = const, (17) 
Отсюда ясен и смысл функции u(z) : величина ^tu(z) определяет площадь 
круга с центром на оси г, через который проходит единичный поток маг­
нитного поля напряженностью # 0 ( 2 ) . Значение показателя п определяет 
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скорость спада напряженности магнитного поля о т оси симметрии и вме­
сте с тем величину полного продольного тока J (oo ) . Так, при п = 1/2 полу­
чаем решение с экранированным током, / ( с о ) = 0 [4; 5]. Излагаемые ниже 
результаты сохраняют силу при любом положительном п, но мы для про­
с т о т ы изложения и для того , чтобы иметь в качестве предельного случая 
хорошо известное решение [4; 5], будем далее полагать п = 1/2. В этом 
случае 
B
*
( R
'
Z ) =
 ( Î T 7 ^ ' Br(r,z) = r^Bz(r,z). (18) 
Наконец, азимутальную составляющую поля 5^(r , z) будем искать в виде 
B<p{r,z) = -a(t,z)Bz(r,z), (19) 
где a(t,z) — величина, определяющая степень скрученности магнитного 
поля и связанная с шагом винта магнитной силовой линии s простым со­
отношением: s = 4:7r/a(t,z). Подставляя (18) и (19) в уравнение (11), мы 
находим, что оно может быть удовлетворено лишь в том случае, если а 
не зависит явно о т z: а = a(t). М ы будем полагать, исходя из тех же со­
ображений максимальной п р о с т о т ы и ясности модели, ч т о магнитное поле 
в данной конфигурации скручено однородно: а — а^ — const. 
Уравнение (13) после сделанных предположений примет вид 
dz 
= тг[2АВ22 - 8-irpg cos в], (20) 
or 
где обозначено А = и
1
 /и = и учтено, ч т о | j —
 2 д и 
произвольную функцию Ъ(и) следующим образом: а\ = ajj 
После этого разобьем уравнение (20) на два уравнения: 
Введем далее 
Ь(и) + Ъ(и>). 
д_ 
dz 
д_ 
dz 
д[2АВ] 
дг 
-Ж(а1 + Ь) = — —-[87гро cos в], 
or 
(21) 
(22) 
Первое из этих уравнений послужит для определения функции OJ(Z), зада­
ющей геометрическую форму магнитных поверхностей, а второе — для 
нахождения возмущения плотности по известной структуре магнитного 
поля. Распределение газового давления в системе можно будет найти, ис­
пользуя одно из уравнений (9) или (10). Таким образом, задача расчета 
магнитостатической конфигурации искомого типа будет полностью реше­
на. Приступим к определению функции не конкретизируя пока вид 
зависимости Ь(и). 
В силу того что 
дв1 
dz 
г - 2 ~ 
Ï T i A B l дг 
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BÎ 
6г 
(23) 
уравнение (21) примет вид 
t - 2 ^ dG 24 
G -f ш— 
t + l du u>(t + l)m 
= 0, (24) 
где обозначено: G = u ^ — A2 + b. Из уравнения (24), представляя (t — 2) как 
(t + 1 — 3) и группируя члены с одинаковыми степенями (tf + 1), получаем 
G + o ; ^ = 0, G = - - . (25) 
du со к ' 
Эти уравнения совместны, поскольку второе из них представляет частное 
решение первого. О т с ю д а мы приходим к дифференциальному уравнению 
для А 
9А2 , 2 » , Ч 8 
и - А
2
 + Ъ(ш) = — . (26) 
duj и " ' 
Для построения магнитостатических конфигураций интересующего нас 
типа будем задавать свободную функцию Ь{ш) в следующем виде: 
Ь(
ш
) = -т>4 + ^ - Ц , (27) 
LU LU 
где га,&,с — некоторые константы. В этом случае общее решение уравне­
ния (26) примет вид 
, 2 Л*Л 2 2 4(* + 1) С ^ 
2 
где Ci — постоянная интегрирования. Разделяя в (28) переменные, получим 
^
 = ± d z (29) 
yjCiüJ* - m2a20iü2 + 4(t + 1)ÜJ - с ' V ' 
Если в этом выражении положить ra = l,fc = 0 , c = 0, то оно в точно­
сти совпадет с соответствующим выражением работ [4; 5] (в этом случае, 
согласно уравнению (22), мы имеем р = 0 — приближение несжимаемой 
жидкости, которое и было использовано в [4; 5]). Как видим, найденное в 
данной работе решение носит значительно более общий характер — в по­
дынтегральном выражении появляются дополнительно три свободных па­
раметра: m, с, варьируя которые можно получать новые типы магнитных 
конфигураций. В частности, в свете поставленной в работе вспышечной 
проблемы нас будет особо интересовать т о т случай, когда & - } - 1 > 0 , с > 0 , 
т.е. в (28) в подкоренном выражении 
Y (и) = Cxuz - m2a2öuj2 + 4(fc + \)и - с (30) 
положителен линейный по и член и Y (и) ведет себя следующим образом: 
при малых ш оно отрицательно благодаря свободному члену с, затем ли­
нейное слагаемое выводит его в положительную область в точке ш\, после 
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чего с ростом аргумента и квадратичный член возвращает Yu в отрица­
тельную область в точке (кривая 1 на рис. 2). Наконец, при достаточно 
больших значениях аргумента проявляется старший, кубический член, ко­
торый, если С\ < 0, качественно не меняет всей картины, а в случае С\ > О 
переводит Y (и) снова в положительную область в некоторой точке UJ$. 
Рис. 2. График, иллюстри­
рующий поведение подкорен­
ного выражения (30) в за­
висимости от соотношения 
параметров. Кривая 1 — 
три разделенных положи­
тельных корня, кривая 2 — 
появление кратного корня 
Рис. 3. Случай А. к = с = 
0. Закрытые и открытые 
магнитные конфигурации с 
особенностями поля на оси 
(w -> 0, В оо) 
Рис. 4. Случай Б. Ci = 
0, с > 0, интегрирование 
по конечному интервалу от 
иг до о>2 приводит к реше-
нию, описывающему "го­
фрированный" магнитный 
жгут 
Рассмотрим далее более подробно несколько наиболее важных частных 
случаев: 
А ) Пусть к = 0, с = 0. Э т о уже упоминавшийся тип конфигураций [4; 5]: 
Y (и) = UÜ(C\UJ2 — т2а\и + 4 ) . Корни уравнения Y (и) = 0 равны ^ = 0 и 
^ 2 , 3 = 
"2СГ I T 
1 -
16Ci 
m 4 ао 
(31) 
Если m 4 ад > 16Ci, т о имеются две области интегрирования (29) по CJ: 
интервал 0 -г uo<i дает закрытые магнитные конфигурации с особенностями 
на оси, в которых CJ —> 0, а интервал (о>з -г оо) — о т к р ы т у ю магнитную 
структуру с силовыми линиями, уходящими на бесконечность (кривая 1, 
рис. 3) . Корни и u>3 совпадают, когда тАа\ = 16Ci, ч т о соответствует 
значению = CJQ = 8 / ( m a o ) 2 (кривая 2 на рис. 3) . При условии тАа^ < 16С\ 
т.е. при достаточно малых скрученностях магнитного поля и/или больших 
значениях C i , остается только нулевой корень, указанные выше интервалы 
интегрирования сливаются, охватывая всю положительную область CJ, за­
крытая магнитная конфигурация скачком переходит в о т к р ы т у ю , система 
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переживает параметрическую катастрофу (кривая 3 на рис.3) . Интеграл 
I
 г
, г ^ i l •
 л
=М*-*о) (32) 
в общем виде в элементарных функциях не выражается, сводясь к элли­
птическим интегралам. Так, при интегрировании по первому, внутреннему 
интервалу значений и мы будем иметь 
и/ 
-
 1
 -.F(<e,i) = {z-„)Vc;, ( зз ) 
где F(<p, к) — эллиптический интеграл первого рода, (р — arcsin(ù;/u;2), к = 
^2/^3 ~ е г о амплитуда и модуль соответственно. При интегрировании по 
внешнему, открытому вправо интервалу получаем 
и/ 
2 / й у / " - 1 --{K(k)-n<P,k)} = (z-zo)VCb (34) 
yj{w - U>2)y/(u - Wz) y/Mb 
где К(к) = F(7r/2,k) - полный эллиптический интеграл, <р = a r c s i n ^ / u ; ) , 
модуль сохраняет свое прежнее значение: к = сс^/^з- Выражения (33), (34) 
позволяют, пользуясь соответствующими таблицами интегралов, рассчи­
тать геометрическую форму магнитных поверхностей. 
В отдельных случаях, при вполне определенных значениях входящих в 
(32) параметров э т о т интеграл допускает представление и в элементарных 
функциях. Так, при С\ = 0 мы получаем бессиловой ( Р = const) магнитный 
жгут , площадь сечения которого описывается формулой 
тао. . 
— ( 2 - zo) (35) 
Можно сказать, ч т о здесь мы имеем магнитный ж г у т с максимальной сте­
пенью "гофрировки' ' —u{z) периодически обращается в нуль, а напряжен­
ность магнитного поля в этих полюсах принимает бесконечно большие зна­
чения. 
Второй случай элементарного интегрирования имеет место, когда С\ > О 
и два положительных корня уравнения Y(UJ) = 0 В (32) сливаются в один 
кратный корень (кривая 2, рис 3) . Тогда интегрирование по внутренней и 
внешней области дает соответственно 
u)(z) = üjq th2[Amao(z - z0)]> w{z) — Щ c th 2 [4ma 0 (^ - z 0 ) ] , (36) 
т.е. в одном случае получается замкнутая магнитная конфигурация с одним 
полюсом, а в другом — открытая в начале координат магнитная конфигу­
рация без особенностей-полюсов. 
Мы достаточно подробно рассмотрели э т о т случай, поскольку распре­
деления (35) и (36) можно рассматривать в качестве предельных решений 
для получаемых ниже магнитных распределений. 
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Б) Пусть Ci = 0, с > О, к + 1 > О. В этом случае подкоренное выражение 
Y (со) ведет себя очень просто (рис. 4) : область его положительных значений 
заключена между двумя корнями: 
Ulf2=üJ0(l±D), (37) 
где ÜJQ = 2(1 + fc)/(raa0)2, D = yjl - с ( т а 0 ) 2 / ( 4 ( / с + l ) 2 ) . Для u(z) имеется 
точное решение: 
uo(z) = UQ(1 + Dsm[mao(z - z 0 ) ] ) , (38) 
описывающее гофрированный магнитный жгут . В этом решении D игра­
ет роль амплитуды гофрировки, будучи тем ближе к единице, чем больше 
(1 + к) и чем меньше параметр с. Геометрически из рис. 4 также легко ви­
деть, ч т о приблизить и\ — эффективную площадь сечения ж г у т а в узле — 
к нулю можно за счет уменьшения с и/или за счет увеличения положитель­
ного коэффициента (к+1) при линейном члене в выражении (30). Напротив, 
если D —> 0, корни и)\ и 00% сближаются, "гофрировка" исчезает и мы полу­
чаем решение для однородного в длину магнитного жгута с эффективным 
радиусом сечения у/щ. 
В) Пусть имеем Y (и) вида (30), но коэффициенты в нем таковы, что 
СС>2 = (кривая 2 на рис 2) . Обозначим в (29) Ci = ( 1 / c j * ) 2 , где и* — 
некоторая константа, имеющая размерность площади (масштабный мно­
житель), перейдем к безразмерной переменной vu = и/си* и обозначим 
у = c j * ( m a 0 ) 2 , 7/ = 4(1 -h к), А = — . 
и* 
Тогда выражение (29) примет вид 
dw dz 
y/zu3 — vw1 -h r\w — A 
Представляя подкоренное выражение в форме 
(zu — TÂ7i)(tz72 — zu)2 
и интегрируя по конечной области слева о т кратного корня, получим 
zu(z) = w\ + (zu2 - zui) th 2 
yjw<i — ZU\(z — ZQ) 
(39) 
(40) 
(41) 
(42) 
При интегрировании по области справа о т zu^ получим аналогичное выра­
жение, но с квадратом котангенса гиперболического вместо квадрата тан­
генса гиперболического, т .е . о т к р ы т у ю магнитную конфигурацию вместо 
закрытой (рис. 5) . Раскрывая (41) и сопоставляя полученное выражение с 
канонической формой кубического уравнения, найдем значения корней: 
ZU\ — — 1 - 2 , 1 -
С72 = ТГ 1 + (43) 
а также установим определенную связь между коэффициентами задачи: 
1 + 
Анализ выражений (43), (44) показывает, что 
, 3»? 3 
1 > -4 > т . 
(44) 
(45) 
Когда Зг) = */2, все три корня уравнения У (zu) = 0 в выражении (40) слива­
ются в одной точке перегиба, э то соответствует "критическому состоянию" 
системы, при котором полностью исчезает замкнутая магнитная конфигу­
рация. Когда г} = z/ 2 /4, получается, ч т о w\ = 0 , ^ 2 = ^ /3 — максимальная 
степень "гофрировки", как в магнитных конфигурациях типа (36). 
Рис. 5. Случай В. Геометрическая форма магнитных поверхностей для двух конфигураций: 
а — магнитный жгут с одной перетяжкой (распределение (42)), б — открытая магнитная 
конфигурация, задаваемая формулой ъэ(г) — zui + (v72 — ta7])cth2 (л/^ 2 — *z\{z — zq) / (2>/üü*)) 
Расчет давления и плотности газа 
Располагая решением для магнитного поля, мы можем найти левую 
часть уравнения (23) и, интегрируя ее по радиусу, определить добавку к 
плотности, после чего, с учетом уравнений (5) , (22) , выражение для плот­
ности газа в жгуте запишется в следующем виде: 
p(r,z)=p0(Z) + p(r,z) = p0(Z)+ 
+ 
ABl 
Sng cos в 
9c (1 - т2)иа1 
8 
- 2 * + 
tiü 
16 
4(1 - m 2 ) + ^ (46) 
Заметим сразу, ч т о здесь особенного внимания заслуживает ситуация в 
вершине арочной дуги жгута , где cos# = 0. Ч т о б ы избежать расходи­
мости в (46), мы должны полагать, ч т о в этой вершине А = и'/и> = 0, 
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т.е. считать, как уже отмечалось во втором разделе, ч т о на вершину ар­
ки приходится или узел, или пучность магнитного жгута . Получающуюся 
неопределенность 0 /0 легко раскрыть, учитывая, что dz = Rdß, где R — 
радиус кривизны магнитного жгута (оси 00' на рис. 1). Однако если речь 
идет о конфигурации типа (42), т о здесь в вершине может находиться как 
сама перетяжка, так и любой достаточно удаленный от перетяжки участок 
жгута, где фактически ^ = 0. В этом случае, в соответствии с услови­
ем раздела 3 ( t g 2 0 <С 1), сильная перетяжка поля должна располагаться 
в боковых ветвях арки, близко к основаниям магнитных петель, в слоях 
достаточно большой плотности и давления, что облегчает удержание маг­
нитного поля. С этой точки зрения конфигурация (42) с одной перетяжкой 
поля является более привлекательной для вспышечной теории, чем гофри­
рованный магнитный ж г у т (38), в вершине которого должна располагаться 
пучность, а прилежащие узлы — в основаниях петли, у фотосферы. В такой 
системе будет отмечаться большое изменение радиуса петли вдоль ее дли­
ны и будет велик эффект тороидальности поля, которым мы также здесь 
пренебрегали. Второй аргумент в пользу конфигурации (42) состоит в том, 
что в пространстве параметров задачи она непосредственно примыкает к 
открытой магнитной конфигурации (рис. 5) . "Топологическая катастрофа", 
которая здесь может иметь место при ничтожно малом изменении параме­
тров, представляет безусловный интерес для теории вспышек. Нам думает­
ся, ч т о модель гофрированного магнитного жгута (38) с большим успехом 
могла бы применяться для моделирования солнечных протуберанцев, но 
эта проблема требует отдельного рассмотрения. Распределение газового 
давления получим из уравнения (9) : 
P(r,z) = P0(Z)+ 
+
 8тг Ц * 8и>+ 8 J 8 m ) +
 0 J 2 + C ^ \ 
(47) 
Для вспышечной модели принципиально важно, чтобы, по меньшей мере 
на оси жгута в области перетяжки, добавка к газовому давлению была 
положительной (выражение в первой квадратной скобке формулы (47)) . 
Температура газа в перетяжке (где, согласно (46), p(r,z) = po(Z)) опре­
деляется следующим образом: 
(48) 
где ZQ — координата перетяжки; /л — молярная масса; SR — газовая посто-
янная, а 
7У = * - 3 1 + ( l - m > 1 a 0 2 _ 
8uj\ 8 
Как видим, если N > 0, т о рост напряженности поля в области перетяжки 
сопровождается и ростом температуры. 
В качестве физического механизма вспышки мы здесь рассматриваем 
возбуждение кинетических плазменных неустойчивостей при достижении 
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критической плотности тока на оси жгута . Непосредственно в перетяжке, 
в точке минимума поперечного сечения магнитной силовой трубки, плот­
ность плазмы равна плотности внешней среды, и если перетяжка распола­
гается в достаточно плотных и низких слоях (это , как будет видно, необ­
ходимо из соображений удержания поля), то для достижения критических 
значений тока потребовались бы неправдоподобно большие напряженности 
магнитного поля или чрезвычайно высокие степени его скрученности (боль­
шие значения параметра ао). Проблема, однако, может быть решена за счет 
того , ч т о множитель А = и'/и в распределении плотности (46) имеет зна­
копеременный характер. Э т о означает, ч т о в окрестности точки минимума 
сечения неизбежно возникают области, где возмущение плотности, завися­
щее от магнитного поля, отрицательно, т . е. области значительного раз­
режения плазмы. С нарастанием магнитного поля в перетяжке плотность 
плазмы в областях разрежения стремится к нулю при Б
2
 « Snpoglcosd, 
где I — характерный поперечный размер ж г у т а (ниже, при рассмотрении 
конкретного численного примера, эта порядковая оценка будет уточнена). 
Уменьшение плотности плазмы до сколь угодно малых значений при нара­
стающей плотности электрического тока и гарантирует " запуск" вспышеч-
ного механизма. При этом горячая область разреженной плазмы оказыва­
ется окруженной областями, где возмущение плотности положительно, так 
что плотность плазмы на оси ж г у т а примерно вдвое превышает плотность 
внешней среды. Для точек на оси ж г у т а выражение (46) примет вид 
, ( 0 „ ) - M Z ) + ^ | ^ L _ M ( i ) , (50) 
где M(z) — знакопеременная функция 
z = (z — zo)/y/uF — безразмерная координата. Параметры задачи при чи­
сленном решении (см. следующий раздел) подбирались так, чтобы мини­
мизировать амплитуду отклонений данной функции о т нуля — тем самым 
достигается наибольшая возможная в среде с данной плотностью напря­
женность магнитного поля в перетяжке. 
Условие возбуждения плазменных неустойчивостей j > néVr^ где п — 
плотность электронов, е — элементарный заряд, Vpj — тепловая скорость 
ионов, можно теперь записать в следующем виде: 
•г \ 0 в < \ >» 3(z) = -aoßoW > T g ^ j — 
\ р ^ ^ т у (52) 
1.37П,, У° 8тГ9 COS ву/^ Л| " Г U ' 87TS72 
Из этой формулы с очевидностью следует, ч т о в тех областях на оси 
жгута, где M(z) < 0, но N(z) > 0, увеличение напряженности магнит­
ного поля в перетяжке сопровождается уменьшением плотности газа (и 
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уменьшением всей правой части (52) за счет стремления к нулю разно­
сти под первым корнем), а также — ростом температуры (за счет второго 
радикала). При любой заданной величине внешней плотности можно ука­
зать величину магнитного поля, достаточную, чтобы обеспечить начало 
вспышки. 
Численный пример и обсуждение результатов 
Найденные выше соотношения позволяют предложить конкретный чи­
сленный пример такого распределения магнитного поля и термодинамиче­
ских параметров задачи, который показывает, ч т о в равновесной магнито-
статической конфигурации в областях вблизи перетяжки возможно выпол­
нение условия (52). Примем, согласно ограничению (45), ч т о Srj/v2 = 0.9. 
Параметр к положим равным 1. Тогда, используя соотношения (39), ( 43 ) -
(45), найдем 
т] = 8, V = 5.164, А = 3.288, wx = 0.6327, vu2 = 2.2656. 
Отношение двух последних величин составляет 3.6 — во столько раз маг­
нитное поле на оси в перетяжке больше, чем поле в далекой о т узла обла­
сти. Последний оставшийся неизвестным параметр га
2
 находим численным 
методом, исследуя функцию Af (z) и добиваясь минимальности ее ампли­
туды. Найденная таким образом величина составила m 2 = 0.1642, вид 
знакопеременной функции M(z) при указанных значениях параметров при­
веден на рис. 6, Ее амплитуда равна MQ = 1.73, смена знака происходит 
в нуле и в точках z = ±0.4059, при этом соответствующее значение w 
равно Е ? ( ± ) = 1.261, экстремальные значения M достигаются в точках 
z = ±0.181 и ±0 .760 . Э т о соответствует значениям эффективной площади 
жгута ти
э
^ = 0.8723 и ти
Э
£ = 1.5333. В этих точках величина iV, опре­
деляющая осесимметричную добавку к давлению, положительна и равна 
соответственно 2.4525 и 5.2325. Как видно из рис. 6, на оси ж г у т а имеются 
две области разрежения, в которых возможно развитие вспышечного про­
цесса: одна — узкая, непосредственно прилегающая к началу координат, к 
точке минимума поперечного сечения, вторая — более широкая, отделенная 
от первой относительно узким слоем плотной плазмы. 
Зная Mo — амплитуду функции M ( z ) , можно уточнить приведенную 
ранее оценку максимального значения напряженности магнитного поля в 
перетяжке: 
А)(0) < 
8тг р0д cos ву/й* 
(53) \ zuiMo 
Принимая ро = 10~ 9 г / с м 3 , cos 9 = 0.95, tg 2 9 = 0.01, беря для характерного 
поперечника жгута,у/со*, оценку: 2 -Ю 9 см, а также учитывая, ч т о на Солнце 
g = 2.74 • 10 4 с м / с 2 , и используя приведенные выше численные значения w\ 
и Mo, получим Д)(0) < 1371 Гс . Поле в далекой о т перетяжки области, 
где ж г у т практически однороден, составит, в соответствии с параметрами 
задачи, величину, не превышающую 381 Гс , ч т о является вполне вероятной 
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Рис. 6. Поведение безразмерной функции M (z) , определяющей форму возмущения плотно­
сти плазмы на магнитной оси жгута при таком значении параметра (в данном случае 
т2 = 0.1642), которое минимизирует амплитуду отклонений этой функции от нуля 
напряженностью магнитного поля для волокон активной области вблизи 
пятен. 
Напомним, еще раз в свете "вспышечной идеологии", ч т о обсуждаемое 
здесь точное решение (42) соответствует случаю "кратных корней", т.е. 
при малом изменении параметров задачи может скачком перейти в каче­
ственно иное решение — в о т к р ы т у ю магнитную конфигурацию. Возможно, 
что во вспышках как раз и имеет место топологическая катастрофа, — это 
естественным образом может объяснить явления выбросов плазмы и вы­
свобождения пучков ускоренных частиц (рис 5,а). 
Обсудим, наконец, еще один весьма важный вопрос — проблему МГД-
устойчивости рассматриваемой конфигурации. Устойчивость однородных 
по длине магнитных жгутов изучена достаточно подробно [1; 2 и др. ] . Наи­
более легко возбудимой, т.е. возникающей при скручивании ж г у т а ранее 
всех других МГД-неустойчивостей, является, как известно, винтовая мода 
(m = 1). (Баллонные моды, характеризуемые высокими азимутальными 
числами, также могут развиваться, когда в системе существенную роль 
в балансе сил играют градиент газового давления и кривизна силовых 
линий, но они, во-первых, имеют порог близкий к глобальной винтовой 
моде, а во-вторых, по существу, не столь "опасны", поскольку не изменя­
ю т кардинальным образом геометрическую структуру системы.) Основным 
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фактором, стабилизирующим винтовую моду, выступает обычно закрепле­
ние торцов магнитной петли на фотосфере. Критерий устойчивости обычно 
выражают через так называемый угол прокручивания Ф — т о т угол, на ко­
торый повернется относительно оси симметрии выделенная силовая линия 
на расстоянии, равном длине петли L. Легко понять, что Ф/(2-7г) = L/s, 
где s — шаг винта магнитной силовой линии. В зависимости о т струк­
туры жгута и деталей модели критическое значение Ф
к р и т
 находится в 
интервале от 2.57Г до 3.37Г и даже до 4.67Г [1; 2 ] . Такова ситуация с одно­
родными в длину жгутами. Качественно ясно, что наличие перетяжки в 
скрученной силовой трубке может только повысить устойчивость системы 
по отношению к винтовым возмущениям, поскольку в области радиального 
сжатия доминируют продольные натяжения В2 — поля, а влияние азиму­
тального поля, Б^,, приводящего к изгибным неустойчивостям, значительно 
ослаблено (напомним, ч т о в данной работе шаг винта принимался посто­
янным в длину, так ч т о дополнительного "подкручивания" поля в обла­
сти перетяжки не происходит) . Детальный количественный анализ этой 
сложной проблемы, конечно, выходит далеко за рамки настоящей работы. 
М ы в данном случае будем также полагать, ч т о концы магнитной арки 
жестко закреплены на фотосфере (рис. 1) и ограничимся лишь тем, что 
примем, учитывая высказанные выше соображения, в качестве критерия 
устойчивости соотношение L = 25, которое, как нам представляется, с за­
пасом гарантирует устойчивость системы. Тогда , обращаясь к первому из 
уравнений (39) и учитывая полученные выше численные значения пара­
метров задачи, мы найдем s = 2.24у/ш*. Следовательно, даже при весьма 
осторожной оценке устойчивости полная длина петли может примерно в 
пять раз превышать ее поперечник, ч т о является вполне приемлемой гео­
метрической характеристикой магнитной петли. Впрочем, можно было бы 
построить конфигурации и при другом наборе постоянных, который привел 
бы к большему значению отношения "длина-радиус", но мы намеренно не 
стали заниматься такой подгонкой параметров, чтобы иметь возможность 
заострить внимание на этом важном вопросе. 
Прежде чем переходить к заключительной части, отметим также, что 
в данной работе мы полностью оставили за рамками анализа радиальные 
распределения плотности и давления, которые могут внести определенные 
коррективы и дополнительные ограничения на выбор параметров задачи, 
но не изменяют существенно основных выводов исследования. 
Заключение 
Сформулируем коротко основные результаты работы. 
1. Достигнут определенный прогресс в развитии теории магнитных жгу­
тов: впервые удалось получить точные решения магнитостатики, опи­
сывающие гофрированные магнитные ж г у т ы или ж г у т ы с одиночной 
перетяжкой. 
2. Использованный в работе метод решения магнитостатической задачи 
свободен о т ограничений на изменение плотности, которые использу-
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ются при выводе обобщенного уравнения Грэда-Шафранова [8]. Отказ 
от использованного ранее [4; 5] предположения о несжимаемости среды 
позволил значительно расширить круг исследуемых магнитостатиче-
ских конфигураций. 
3. Из двух рассмотренных в работе новых типов магнитных структур — 
гофрированный магнитный ж г у т и ж г у т с одной перетяжкой поля — 
вторая конфигурация представляет наибольший интерес уже по той 
только причине, ч т о она параметрически соседствует с открытой маг­
нитной конфигурацией, резкий, "катастрофический" переход к которой 
хорошо вписывается в наблюдаемую картину солнечной вспышки. 
4. Полученное модельное решение достаточно реалистично, поскольку 
учитывает наличие однородного поля силы тяжести, ч т о является 
принципиально важным моментом (при g —• 0 модель не "работает" ) . 
5. Проведены конкретные численные расчеты распределения плотности, 
газового давления и температуры в области перетяжки. Показано, 
что при любой заданной плотности внешней среды существует та­
кая степень сжатия поля в перетяжке, при которой вблизи минимума 
поперечного сечения жгута , в двух областях разрежения достигается 
порог раскачки плазменных колебаний, причем процесс "включения" 
плазменных неустойчивостей носит необратимый характер. Получено 
ограничение на величину магнитного поля в перетяжке, определяемое 
плотностью внешней среды и ориентацией оси ж г у т а по отношению к 
вертикали. 
6. Качественно ясно, ч т о магнитный ж г у т с перетяжкой обладает 
большим запасом устойчивости по отношению к наиболее опасным 
винтовым модам по сравнению с магнитными жгутами постоянного 
сечения. Поэтому средняя степень скрученности магнитного поля в 
них может быть заметно выше, но э т о т вопрос требует специального 
исследования. 
Настоящая работа выполнена при финансовой поддержке РФФИ (грант 
№ 97-02-17877) и федеральной программы "Астропомия" . 
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С.-Петербургский государственный университет 
П Ы Л Е В Ы Е О К О Л О П Л А Н Е Т Н Ы Е К О М П Л Е К С Ы 
Единственным известным пылевым комплексом в Солнечной системе долго оставалось 
кольцо Сатурна. Позднее к нему присоединились пояс малых планет, зодиакальный свет, 
кольца всех планет-гигантов, гипотетический рой частиц вокруг орбит спутников Марса. 
Лавина наблюдательных данных, полученных земными обсерваториями и космическими 
аппаратами, позволяет, по крайней мере частично, понять устройство, происхождение и 
жизнь комплексов, о чем и идет речь в статье. 
Введение 
Во времена Ньютона Солнечная система представлялась совершенной 
пустотой, в безбрежных просторах которой плавали планеты с их не­
многочисленными спутниками. Уникальным и странным образованием на 
краю Системы маячил Сатурн с его кольцом непонятной природы. Позд­
нее математики (среди них такие корифеи, как П.Лаплас, Дж. Максвелл, 
С.В.Ковалевская, П.Г.Боль) доказали, ч т о сплошным твердым телом коль­
цо быть не может. Если даже оно "сделано" из идеального сверхпрочного 
материала, выдерживающего приливные и центробежные нагрузки, из-за 
неустойчивости своего движения оно должно за короткое время врезаться 
в центральную планету. В действительности же оно должно рассыпаться 
на множество осколков. Теперь известно, что кольцо Сатурна представля­
ет собой практически плоский рой частиц — от пылинок до декаметровых 
глыб. Первое экспериментальное подтверждение этого факта принадлежит 
пулковскому астроному А.А.Белопольскому, определившему по доплеров-
скому смещению спектральных линий лучевые скорости частиц, показы­
вающие их дифференциальное вращение: угловая скорость тем выше, чем 
ближе частица к планете, в согласии со вторым законом Кеплера. 
В системе Сатурна благодаря его большой сплюснутости выделенное 
положение занимает экваториальная плоскость. Теоретики быстро выяс­
нили, ч т о плотный рой частиц недалеко от Сатурна просто обязан быть 
плоским экваториальным. Частые неупругие столкновения гасят попереч­
ные и радиальные колебания и выравнивают трансверсальные скорости 
в соответствии с законом площадей. Так ч т о частицы, первоначально за­
полнявшие торообразную область, быстро переходят на круговые орбиты 
в экваториальной плоскости. 
Возвращаясь в прошлое, отметим, ч т о кольцо Сатурна стало первым 
известным в Солнечной системе пылевым комплексом — так будем на­
зывать собрание твердых частиц с размерами о т микрометра до киломе­
тра. Позднее выяснилось, ч т о в известном смысле вся Солнечная система 
представляет собой подобный комплекс. В поясе малых планет из-за по­
стоянных столкновений образуется множество все более мелких частиц. К 
такому же результату приводит дезинтеграция комет. Указанные части­
цы мы регистрируем как метеоры и метеориты. Мелкая фракция выдает 
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себя как Зодиакальный свет, перемещаясь к Солнцу благодаря эффекту 
Пойнтинга-Робертсона. Последний означает торможение солнечным излу­
чением: даже падающие перепендикулярно траектории солнечные фотоны 
имеют относительно движущейся частицы компоненту скорости, напра­
вленную против движения, т.е. тормозящую. Как вертикально идущий в 
безветренную погоду дождь бьет бегущему всегда в лицо. Гелиоцентриче­
ские пылевые пояса обладают интереснейшими свойствами — но нельзя 
объять необъятное, и дальше мы будем говорить лишь о планетоцентриче-
ских комплексах, упомянув об околосолнечном лишь ради общей картины. 
Вплоть до недавнего времени кольцо Сатурна считалось уникальным 
образованием, не имеющим аналогов и потому с величайшие! трудом под­
дававшимся исследователям. Даже два основных вопроса оставались без 
ответа. Во-первых, откуда оно взялось? Во-вторых , почему оно не ис­
чезло? Обсуждалась гипотеза образования кольца разрушением спутника 
приливными силами. Но обоснованность гипотезы едва превышала уровень 
знаменитого
 ; ;
а почему бы и нет!" С ответом на второй вопрос было еще 
хуже. Кольцо из камушков и песчинок несравненно устойчивее сплошного. 
Но и оно за миллиарды лет существования Солнечной системы должно бы­
ло бы по бытовавшим в небесной механике представлениям разрушиться. 
Время от времени столкновения частиц друг с другом все же происходят. 
Орбитальная энергия в результате этих процессов перераспределяется и 
в среднем уменьшается. Небольшая часть метеороидов кольца покидает 
систему Сатурна, большая — выпадает на его поверхность. За космогони­
ческое время кольцо должно если не исчезнуть, то истончиться и перестать 
быть видимым с Земли даже в крупные телескопы. Логика подсказывает 
три возможных решения парадокса видимости мощного кольца. 
1. Существуют процессы, синхронизирующие движения частиц (ис­
ключающие столкновения или поддерживающие околокруговые тра­
ектории, несмотря на столкновения). Кольцо в целом устойчиво. Сего­
дня его вид не сильно отличается о т того , который был к концу эпохи 
формирования системы Сатурна. 
2. Нам просто повезло — кольцо образовалось сравнительно недавно, при 
саблезубых тиграх. Когда его заметят с галактики Сомбреро, наши 
потомки застанут лишь жалкие остатки украшения Сатурна. 
3. Существует источник пополнения частиц — как в случае водопада. 
М ы видим стационарную картину потому, ч т о упавшие частицы воды 
все время замещаются новыми. Разница лишь в скорости замещения — 
миллионы лет и секунды соответственно. 
Кольцо Сатурна теряет уникальность 
Разрешить проблему для уникального объекта необычайно трудно. На­
дежда пришла с открытием множества объектов типа системы Сатурна. 
В 1977г. произошло покрытие Ураном слабой звезды S A O 158687. Реги­
страция события дает важную информацию об орбите Урана и свойствах 
его атмосферы, и потому наблюдения велись на нескольких обсерваториях. 
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Измерялась яркость звезды. Ожидался такой вид фотометрической кривой: 
фон, дифракционные колебания, нулевой уровень и симметричное повторе­
ние явления. Вместо этого до покрытия блеск звезды снижался несколько 
раз, и симметричная картина повторилась после покрытия. Был сделан вы­
вод, впоследствии полностью подтвердившийся: Уран обладает системой 
колец, как и Сатурн. Только кольца Урана несравненно менее мощные. 
К тому же они состоят из очень черных частиц, в отличие о т покрытых 
белым инеем метеороидов вокруг Сатурна. В 1979 г. тонкие кольца были 
открыты у Юпитера космическим аппаратом Вояджер-1. Вскоре они были 
вновь сфотографированы Волджером-2. Э т и два космических разведчика 
принесли нам феноменальную информацию о планетах-гигантах. Вторым 
из них в 1989 г. были о т к р ы т ы кольца Нептуна. Уместно заметить, что 
еще в 1960 г. С.К.Всехсвятский сообщил в Астрономическом журнале об 
открытии им колец Юпитера: некоторые полосы в экваториальной зоне 
планеты киевский астроном интерпретировал как тень о т тонкого кольца, 
расположенного в экваториальной плоскости. Так как наклон последней 
к орбитальной плоскости всего 3°, в отличие о т 26° для Сатурна, т о тень 
чрезвычайно узка. Так как столь узкая полоска — на грани или даже за гра­
нью ошибок наблюдений, то выводы С.К.Всехсвятского не были признаны 
астрономическим сообществом. 
Кольца далеких планет обладают рядом общих черт: чрезвычайно плос­
кие, разделенные несколькими промежутками. Есть , разумеется, и большие 
различия: лишь у Сатурна система столь мощна, ч т о колечки для земно­
го наблюдателя сливаются в сплошные кольца с шириной, сравнимой с 
диаметром центральной планеты. С борта К А видна их тонкая струк­
тура граммофонной пластинки. Есть и множество других удивительных 
деталей — см. превосходную книгу Н.Н.Горькавого и А.М.Фридмана [1]. 
а также красочную [2]. Перечислим самые интересные свойства колец Са­
турна. Они расслаиваются на отдельные колечки шириной вплоть до долей 
километра. Присутствуют и никак не ожидавшиеся радиальные структу­
ры — "спицы", живущие несколько часов. Существует несколько устойчи­
вых некруговых эллиптических колечек. По мощным кольцам регулярно 
прокатываются спиральные волны плотности и изгибные волны. Спектр 
масс частиц простирается о т микрометровых пылинок до декаметровых 
глыб. Стометровые практически о т с у т с т в у ю т . В частицах метрового раз­
мера заключена основная масса кольца. Поражает его ничтожная толщина: 
от 5 до 30 метров! Лишь внешние чрезвычайно разреженные кольца G и 
Е имеют заметную толщину в сотни (G) и десятки тысяч (Е) километров. 
Сатурн обладает обширной системой из 18 спутников размерами о т 20 до 
5000 км, часть из которых движется в щелях между кольцами. Внутри же 
внешнего пылевого кольца Е движется сразу 7 спутников. 
Кольца остальных планет —гигантов содержат гораздо меньше мате­
рии. У Юпитера — сплошные, широкие, круговые. На краю Главного коль­
ца движутся 2 из 16 спутников планеты, внутри Паутинного кольца — еще 
два. Самое внутреннее погружено в гало заметной толщины. 
Уран обладает десятком узких плотных колечек с эксцентриситетами 
до 0.01 и наклонами к плоскости экватора до 0.06 градуса. Эксцентрич-
ные колечки имеют переменную ширину — наименьшую в перицентре и 
наибольшую в апоцентре. Промежутки между кольцами заполнены мелкой 
пылью. Пыль во внутренней области быстро оседает на планету, тормозясь 
ее обширной атмосферой. 
В системе Нептуна — два ярких узких колечка и два широких разре­
женных. Ярчайшее кольцо имеет три значительных уплотнения, которые 
только и можно наблюдать с Земли. Поэтому первоначально говорили об 
"арках" или "разорванных кольцах" Нептуна. Из восьми спутников четыре 
находятся на краю или между кольцами. 
Вояджеры открыли еще одно интересное для нас образование: плазмен­
ный тор вокруг орбиты первого галилеева спутника Юпитера Ио. Рой этот 
состоит не из пылинок, а из ионизованных атомов и молекул серы с приме­
сью других веществ. Он не уплощен: меридиональное сечение тора напо­
минает эллипс со сравнимыми полуосями. 
В результате описанной лавины открытий кольцо Сатурна потеряло 
уникальность. Вопрос "откуда у Сатурна кольцо?" дополнился другим: 
почему у планет земной группы нет колец? В настоящее время мы можем 
хотя бы частично ответить на оба взаимосвязанных вопроса. "Частично" 
потому, ч т о детальная информация с борта К А охватывает для каждой 
планеты лишь период порядка суток — практически мгновенная фото­
графия (для Юпитера и Сатурна — четыре таких фотографии по числу 
космических аппаратов). И все же полученные данные достаточно полны. 
По-видимому, о т к р ы т ы все спутники планет диаметром более 20 км и все 
сколько-нибудь плотные кольца. 
Жизнь колец 
Анализ динамики спутников и частиц кольца показывает неразрывную 
связь последнего с обширной системой спутников. Прежде всего, это синхро­
низация периодов обращения частиц, вызванная резонансами с периодами 
обращения спутников. В небесной механике хорошо известно, ч т о резонан-
сы вызывают сильные возмущения в кеплеровском движении частиц, при­
водящие в разных случаях либо к выметанию частиц из зоны резонанса 
(щель Кассини между основными кольцами Сатурна — эффект резонанса 
с движением Мимаса) , либо к повышению устойчивости орбиты. Тонкая 
структура колец — результат резонансного взаимодействия. Спиральные 
волны, спицы — все это тоже обязано взаимодействию ансамбля частиц со 
спутниками. Таким образом, спутники создают устойчивую динамическую 
картину колец и стабилизируют ее. 
Но роль спутников этим не исчерпывается. Действует следующий мно­
гоступенчатый механизм. Раз в несколько сотен миллионов лет достаточно 
большие тела размером в несколько километров сталкиваются с крупными 
спутниками, например Сатурна. Удар с космической скоростью приводит 
к откалыванию нескольких тел размером в десятки и сотни километров. 
Гораздо чаще более мелкие пришельцы, а также взаимные столкновения 
приводят к дальнейшему дроблению вплоть до песчинок и пылинок. Пыле-
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вой комплекс возникает как результат динамического равновесия. Части­
цы его выпадают обратно на спутники, оседают на планету, а взамен их 
поступают новые. Равновесие это отнюдь не абсолютное. После крупного 
столкновения в систему впрыскивается огромное количество материала, а 
в промежутках между катастрофами пояса истончаются. 
Раскрывается удивительная картина. Похоже, все три вышеприведенные 
причины, решающие загадку колец, действуют! Но — по-порядку. 
Представляется несомненным, что первичные кольца возникли на позд­
ней стадии формирования Солнечной системы. В близкой к планете зоне 
приливные силы препятствовали возникновению спутников и материя оста­
лась собранной в тела размерами до десяти — максимум ста метров. Даль­
ше гравитационное взаимодействие кольца — спутники привело к струк­
турированию колец и сообщило им динамическую устойчивость . 
Столкновительный механизм, созидающий и разрушающий кольца, без­
условно, также действует. Так, в системе Урана лишь внешнее колечко е — 
вне аэродинамической опасности. Частицы остальных должны были бы вы­
пасть на планету из-за сопротивления протяженной атмосферы. Снимки с 
Волджера-2 показывают шлейф мелкой пыли о т е вниз. Таким образом, все 
внутренние кольца Урана — это просто зоны, где пыль задерживается на 
некоторое время, прежде чем выпасть на планету. Кольцо Е Сатурна — 
также результат динамического равновесия вещества, поступающего от xv . e -
теоритных ударов об Энцелад и другие спутники, и выпадающего из си­
стемы. Вообще, большинство колец живет за счет постоянного обновления 
материи, из которой они состоят , — как мы с вами. Роль столкновительного 
механизма пока не ясна лишь для главных, наиболее плотных и устойчивых 
колец из крупных частиц. Возможно, главные кольца — реликтовые образо­
вания, содержащие частицы многомиллиар до летнего возраста. Возможно, 
продленный спутниками период полураспада кольца менее миллиарда лет 
и мы наблюдаем пылевые комплексы, частицы которых значительно моло­
же планет и спутников. Кольца Юпитера , Урана, Нептуна — относительно 
старые равновесные образования. Кольцо Сатурна относительно молодо и 
теряет вещества больше, чем получает извне. 
Для решения вопроса желательны и новые экспериментальные данные, 
и усилия теоретиков. Нужно рассчитать поведение комплекса на 5 мил­
лиардов лет. Э т о гораздо труднее, чем на относительно короткий срок, 
т.к., казалось бы, пренебрежимо малые силы могут изменить поведение 
системы. В о т простой пример. За тысячу лет из-за эффектов теории от­
носительности перигелий Меркурия смещается на 7 угловых минут, т.е. 
всего на четверть видимого с Земли диаметра Луны. Но за миллиард лет 
перигелий совершит 332 лишних оборота вокруг Солнца! 
Надеюсь, в ближайшие 10 лет возраст колец будет надежно установлен. 
Где кольца внутренних планет? 
Теперь ясна и ситуация с внутренними планетами. Меркурий и Венера 
лишены спутников и могли бы иметь лишь первичные кольца (механизм 
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дополнения о т с у т с т в у е т ) . Но физические условия во внутренней области 
Солнечной системы гораздо менее благоприятны для выживания колец. 
Кольца из льда и инея (как у Сатурна) просто бы испарились. Силикат­
ные или угольные частицы (как у Урана), вплоть до метровых размеров, 
за миллиард лет упали бы на Венеру (на Меркурий — гораздо раньше) под 
действием эффекта Пойнтинга-Робертсона. 
Около Земли эффект Пойнтинга-Робертсона действует лишь в два раза 
слабее, чем у Венеры, и тоже должен разрушить гипотетическое первичное 
кольцо. Кроме того , сильным разрушителем в первый миллиард лет суще­
ствования Земли была тяжелая Луна, находившаяся тогда в несколько раз 
ближе к Земле [3]. Массивность Луны лишает нас и обновляющегося коль­
ца. Как известно из опытов со сверхскоростными столкновениями, падение 
метеорита на поверхность небесного тела вызывает выброс огромных масс 
вещества — в 1000 и даже в 10 ООО раз больше массы ударника. В соот­
ветствии с законом сохранения энергии скорость вылетающих осколков раз 
в сто ниже. Поскольку вторая космическая скорость на поверхности Луны 
достаточно велика (2.4 к м / с ) , т о выброшенное вещество падает обратно на 
Луну и космос остается чистым. В действительности ситуация несколько 
сложнее. Осколки вылетают с разными скоростями, и ничтожная их часть 
все же попадает на геоцентрические орбиты. Поэтому плотность материи 
воколоземном пространстве чуть выше, чем в межпланетном. И на Земле в 
коллекциях метеоритов присутствует более десятка лунных осколков. Все 
же настоящего пылевого комплекса вокруг Земли быть не может, по край­
ней мере пока в Луну не врежется малая планета в десятки километров 
диаметром. Подобные же события случаются раз в сотни миллионов лет, 
если не реже. 
Обратимся к четвертой планете, Марсу. У него два крохотных спутни­
ка. Э т о , конечно, немного по сравнению с обширными семействами планет-
гигантов. И все же описанный механизм запыления околомарсианского про­
странства должен действовать. По нашим расчетам [4] вокруг орбит Фобоса 
и Деймоса должны существовать торообразные рои мелких частиц. Плот­
ность материи в них значительно ниже, чем в кольцах Сатурна, но все 
же в 10 3 — 10 4 раз выше плотности межпланетной среды. Марсианские пы­
левые комплексы объемны: концентрация к экваториальной плоскости су­
ществует, но выражена нерезко. М ы надеемся, ч т о в ближайшем будущем 
экспедиции к красной планете обнаружат предсказанные рои метеороидов, 
связанные с Фобосом и Деймосом, и исследуют их свойства. 
Заключение 
Роль метеоритной бамбардировки в жизни пылевых комплексов планет-
гигантов и, возможно, Марса можно считать достоверно установленной. Пе­
тербургским физиком Э.М.Дробышевским предложена гипотеза действия и 
другого механизма поступления вещества в окрестности планет-гигантов. 
Крупные их спутники богаты водяным льдом. Под действием космиче­
ских лучей, солнечного ветра, ультрафиолетового излучения молекулы во-
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ды диссоциируют на водород и кислород. За миллионы лет ледяная кора 
насыщается гремучим газом, который пузырьками остается вкрапленным 
в лед. Падение метеорита или кометы вызывает химический взрыв, энергия 
которого выбрасывает в космос тонкую верхнюю оболочку спутника. В ре­
зультате получается плотный тор , быстро эволюционирующий в кольцо. С 
течением времени оно деградирует — до следующего взрыва, возможно на 
другом спутнике. По Дробышевскому, последний взрыв в системе Сатурна 
произошел сравнительно недавно, тогда как в системах Юпитера , Урана и 
Нептуна — достаточно давно. 
В заключение заметим, ч т о гипотеза химического взрыва пока не может 
считаться установленной. Расчеты же по ударной модели содержат боль­
шие неопределенности: нам плохо известно распределение гелиоцентриче­
ских метеороидов по массам, расстояниям о т Солнца и скоростям. Поэтому 
необходимы дальнейшие наблюдения с земных обсерваторий и космических 
аппаратов, чтобы выяснить детали строения и эволюции пылевых около­
планетных комплексов — специфических членов семьи Солнца. 
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Ч И С Л Е Н Н О Е М О Д Е Л И Р О В А Н И Е З В Е З Д Н Ы Х Д И С К О В 
Рассматриваются методика проведения численных экспериментов но моделированию 
звездных дисков и некоторые результаты, полученные в рамках таких моделей. 
The technique of realization of numerical experiments with the gravitating disks is 
considered. Then we discuss some results of the numerical modeling of star disks. 
1, Модели 
Галактики состоят из огромного числа гравитационно взаимодействую­
щих объектов, каждый из которых взаимодействует со всеми остальными. 
Человек не в силах проводить лабораторные физические эксперименты с та­
кими системами. Очевидно, эксперименты с галактиками для нашей циви­
лизации останутся невозможными в любом обозримом будущем. Пассивное 
наблюдение является основным научным методом познания в астрофизике. 
Однако широкое распространение мощных Э В М привело к становлению но­
вой экспериментальной базы для физики коллективных процессов в грави-
тирующих системах. Практически устоявшимся термином для обозначения 
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численного моделирования гравитирующих N тел (как, впрочем, и газоди­
намических систем) стало словосочетание численный (или компьютерный) 
эксперимент. В приложении к плоским галактикам такое моделирование 
может иметь целью определение темпа коллективных релаксационных про­
цессов и направления эволюционных изменений тех или иных параметров 
диска, выяснение пространственной структуры квазистационарных плос­
ких галактик и отдельных их подсистем, а также изучение тех процессов, 
которые могли бы привести к образованию таких наблюдаемых структур , 
как спиральные узоры, бары, особенности во взаимодействующих галакти­
ках и т.п. 
Обычно используют два типа численных моделей звездного диска: мо­
дель "частица-частица" (РР)] модель "частица-сетка" (РМ) и ее различные 
модификации. 
1.1. Модели типа "частица-частица'' ( Р Р ) 
В моделях типа "частица-частица" используется непрерывное описание 
движения частиц и в них учитывается гравитационное взаимодействие всех 
частиц друг с другом. Такой метод, основанный на прямом интегрирова­
нии уравнений движения для системы из N частиц, является достаточно 
простым для понимания и реализации, однако он требует больших машин­
ных ресурсов. Поэтому в моделях такого типа число частиц, как правило, 
не превышает значений N < 10 4 . Число арифметических действий, необхо­
димых для интегрирования одного временного шага в рамках модели РР, 
равно 10 - N2 — N. Нетрудно оценить, ч т о при использовании Э В М , для 
которой необходима 1 мкс на выполнение одной операции, при TV = Ю 3 на 
один временной Шаг (а всего их требуется, как правило, десятки и сотни 
тысяч) затрачивается 10 с, а при N = 10° больше суток! 
В моделях РР возникает вопрос о величине масштаба и характере "об­
резания" гравитационного взаимодействия частиц на малых расстояни­
ях. Дело в том ч т о при моделировании полной галактики, состоящей из 
Л
7
* ~ 1 0 1 0 Ч-10 звезд, необходимо создать бесстолкновительную систему. 
Время двойного соударения в трехмерной системе равно [1] 
с
 8 тг nG2m2H\n(Rv2/2 G m * ) ' V } 
где n - объемная концентрация звезд; га* - масса звезды; г1* - относительная 
скорость; R - размер системы; H ~ 0,4. Для галактик, за исключением, мо­
жет быть, самых центральных областей, время Т
с
 существенно превышает 
возраст звездных систем. Поскольку га* ос N~l и n ос N+, т о выполняется 
пропорциональность Т
с
 ос iV*. В силу того ч т о N <С iV*, частицами при мо­
делировании галактик являются "макрозвезды" с массой, превышающей в 
N+/N раз массу реальных звезд. Для обеспечения бесстолкновительности 
системы возникает необходимость в вышеупомянутом "обрезании" потен­
циала (рассеянные звездные и шаровые скопления содержат соответствен­
но ~ 10 2 и 10 4 -г 10 6 звезд и для моделирования этих систем не требуется 
обрезания потенциала). В т о же время модели этого типа обладают рядом 
преимуществ (прежде всего, силы определяются с такой же точностью, что 
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и арифметическая точность Э В М ) перед другими моделями и именно в 
экспериментах с такими моделями получен ряд важных результатов. 
1.2. Принцип построения экспериментальных моделей плоских га­
лактик 
Опишем здесь достаточно простую модель с обоснованием выбора мас­
штаба "обрезания" гравитационного взаимодействия на малых расстояни­
ях. 
Диск. Звездный диск полагаем состоящим из N частиц равной массы. Ис­
пользуем систему единиц, в которой гравитационная постоянная G = 1, все 
частицы диска распределены в начальный момент времени внутри сферы 
радиусом R = 1 и масса диска Mo = 1 (масса каждой частицы равна 
1/N). Выбрав закон изменения поверхностной плотности <т(г), разобьем 
диск на достаточно узкие кольца шириной Ar и по заданному а (г) вы­
числим число частиц п*, попадающих в к-е кольцо. Обычно используют 
модель Острайкера и Пиблса [2] а (г) а г - 1 и число щ = N Ar/R или мо­
дель экспоненциального диска [а ос ехр(—r/L)]. Каждое кольцо разделим 
на Пк равных частей в азимутальном направлении и в каждую получен­
ную таким образом ячейку поместим частицу. Координаты частицы вну­
три ячейки естественно определить с помощью двукратного применения 
генератора случайных чисел (один раз — в радиальном направлении, вто­
рой — в азимутальном). После этого в каждом кольце вычисляем среднюю 
по щ частицам радиальную гравитационную силу Frk, действующую на 
каждую частицу со стороны всех остальных частиц диска и статического 
гало. И всем частицам рассматриваемого кольца придаем азимутальную 
скорость = (rkFrk)1/2. Ясно, что приготовленный таким образом диск 
является хотя и равновесным, но "холодным" и, следовательно, подвержен­
ным сильной гравитационной неустойчивости. 
Удовлетворительная равновесная модель "горячего" диска конечной тол­
щины может быть построена на основе шварцшильдовской функции рас­
пределения частиц по скоростям f8(vr, v^, vz) ос ехр{—v 2 Tj2c 2 T — v2/2c^ -
v2/2c2z}. Для этого достаточно каким-либо образом задать распределения 
двух параметров — дисперсий скоростей частиц в радиальном и перпенди­
кулярном плоскости диска направлениях: c r ( r ) , cz(r)> Определение первой 
из них естественно делать, используя результаты теории гравитационной 
устойчивости звездного диска. Для этого , определив эпициклическую ча­
с т о т у &k (& — 2QyJl + т ^^г ) на заданном наборе колец, находим стк = 
3,36 (a/de)k — дисперсию радиальных скоростей звезд, необходимую для 
подавления неустойчивости осесимметричных возмущений в тонком дис­
ке. И затем задаем величину c r * = QkCrk- Значение параметра Qi должно 
быть, очевидно, обусловлено целями эксперимента. Так, вне центральных 
областей диска Qu — 2, как правило, обеспечивает подавление гравита­
ционной неустойчивости в неоднородном дифференциально вращающемся 
диске конечной толщины. 
Роль дисперсии скоростей звезд в азимутальном направлении игра­
ет величина [3] с<р = с
г
&/217 — анизотропия в азимз^тальном направле­
нии связана с дифференциальностью вращения. Для величины дисперсии 
скоростей частиц поперек плоскости диска можно использовать оценку 
czk — 0,4c rfc, вытекающую из условия устойчивости звездных дисков отно­
сительно изгибных возмущений [4]. Для полутолщины диска А (г) можно 
воспользоваться выражением Д = c
2
z/7vGa, которое вытекает из условия 
равновесия в вертикальном направлении. 
В результате получаем модель "горячего" звездного диска конечной тол­
щины, в которой необходимо еще скорректировать координаты частиц и их 
скорости таким образом, чтобы центр масс системы частиц в ходе экспери­
мента оставался в начале координат. Кроме того , необходимо еще скоррек­
тировать скорость вращения частиц. Действительно, условие радиального 
равновесия горячего диска не сводится к взаимной компенсации гравитаци­
онной и центробежной сил. Его нетрудно получить, интегрируя с множите­
лем vr стационарное осесимметричное (df/dt = 0, df /д(р = 0) кинетическое 
уравнение по пространству скоростей [3]: 
г ат aar г 
Гало. При постановке экспериментов, в которых помимо диска плоской 
галактики моделируется и ее сферическая подсистема (гало), необходимо 
учесть, ч т о дисперсия скоростей звезд гало значительно превышает диспе­
рсию скоростей звезд диска. В т о же время величина возмущений плотности 
всякой подсистемы обратно пропорциональна квадрату ее дисперсии ско­
ростей. Поэтому в процессе эволюции диска, не меняющей существенно 
распределение масс в нем, гало можно считать невозмущающимся и моде­
лировать потенциалом Ф # ( г ) , действующим на звезды диска. Э т о подтвер­
дили и непосредственные численные эксперименты, проведенные Холом [5], 
Селвудом [6], в которых моделировались и диск, и гало. Было обнаружено, 
что гало остается практически статичным. 
Потенциал Ф#, в свою очередь, определяется распределением плотности 
вещества р(г) в гало. Во многих моделях, учитывающих постоянство ско­
рости вращения вещества диска на его периферии, полагают р(г) ос г~ 2 . В 
соответствии с этим естественна модель гало с распределением объемной 
/ Ч м
н
 (R (RW1 
плотности рн(г) = -г, ^-т-^г S arctg — > , где а — радиус 'ядра 
(1 + г2ja2) {а \а)J 
гало; Мн — масса гало в сфере радиусом R = 1. В поле такого гало на 
каждую частицу диска действует дополнительная сила. В описанной вы­
ше модели параметр Мн представляет лишь т у часть массы гало, которая 
заключена внутри сферы г < R. Полная же масса гало в области г > R 
(назовем эту часть гало короной) при а <С R растет с радиальной коор­
динатой почти линейно (Мн(г) ~ гМн/R)- В т о же время на динамику 
частиц внутри сферы г < R оказывает влияние лишь часть массы короны 
величиной М # , из-за чего Мн как параметр не теряет смысла и в моделях 
с протяженной короной, если большая часть массы диска остается внутри 
сферы радиуса г < R. 
Взаимодействие частиц в диске. Взаимодействие частиц друг с другом 
должно, очевидно, моделировать основные свойства звездного диска как 
бесстолкновительной гравитирующей системы. Конструктивное в экспери­
ментальном плане определение бесстолкновительности диска можно сфор­
мулировать следующим образом: сила, действующая на данную частицу со 
стороны всех остальных частиц диска, должна быть заметно больше си­
лы, действующей на т у же частицу со стороны ее ближайшей соседки. Э т о 
определение естественным образом приводит к необходимости "обрезания" 
гравитационного взаимодействия частиц Еа малых расстояниях, ч т о ис­
пользовалось во всех численных экспериментах. Предположим теперь, что 
"обрезание" гравитационного взаимодействия на малых расстояниях мы 
осуществляем, вычисляя силу, действующую на г-ю частицу со стороны 
j-ж частицы, следующим образом: 
f. . - 1 -
J h J
 " TV2 {(fj - r i) 2 + r c 2 }V2 > [ Ô J 
где rc — радиус "обрезания" взаимодействия. Конкретный выбор гс зави­
сит, очевидно, о т целей эксперимента, распределения вещества в системе и, 
прежде всего, от числа частиц в модели. В то же время важно отметить , что 
полагать величину г
с
 зависящей от радиальной координаты в конкретном 
эксперименте нельзя, поскольку в этом случае энергия системы не будет ин­
тегралом движения. При условии сохранения геометрического подобия экс­
периментальных моделей реальным галактикам (Д*/Л ~ 0,02^-0,05) можно 
надеяться, что правильное моделирование коллективных процессов поперек 
плоскости диска будет иметь место только в том случае, если г
с
 < А*, для 
этого необходимо N > 5 • 10 3 частиц. 
1.3. Модели типа "частица-сетка" ( Р М ) 
В моделях данного типа конфигурационное пространство и, как правило, 
пространство скоростей разбиваются на ячейки, в которых и локализуются 
частицы. Непосредственно в модели РМ взаимодействие частиц, находя­
щихся внутри одной и той же ячейки конфигурационного пространства, не 
учитывается, а взаимодействие частиц, находящихся в различных ячейках, 
моделируется ньютоновскими гравитационными силами, вычисляемыми, 
как правило, по координатам центров ячеек. Тем самым осуществляет­
ся полное "выключение" гравитационного взаимодействия на расстояниях, 
меньших размера ячейки (масштаб "обрезания" тождественно равен раз­
меру ячейки). Взамен, поскольку число ячеек Им много меньше iV, имеем 
выигрыш в скорости расчета, ч т о позволяет проводить численные экс­
перименты за приемлемое машинное время с моделями, содержащими до 
N ~ (1 -т- 5) • 10 5 частиц. Модели этого типа подробно описаны в работах 
[7; 8; 9] и в ряде других. У ч е т взаимодействия между центрами простран­
ственных ячеек при большом числе частиц в каждой ячейке обычно осу­
ществляется с использованием дискретного аналога теоремы о свертке и 
алгоритма быстрого преобразования Фурье. Принципы учета сферической 
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подсистемы (гало+балдж) и задания начального состояния вполне сходны 
для методов РР и РМ. 
Можно построить модели, которые отчасти соединяют в себе быстро­
ту расчета метода РМ и учет близкодействующих сил, как в моделях PP. 
Такого рода модели называют "частица-частица - частица-сетка" (Р^М) 
и в основе их лежит расщепление действующих между частицами сил на 
две части: быстро меняющуюся короткодействующую часть и медленно 
меняющуюся дальнодейетвующую [10]. 
Естественно, о т построенных моделей необходимо требовать выполне­
ния законов сохранения энергии и момента импульса. На практике обыч­
но достигают точности сохранения этих величин порядка нескольких про­
центов. Метод РР с использованием временного усреднения вполне приго­
ден для изучения глобальной квазистационарной структуры галактик. Для 
исследования эволюционных процессов более приемлемым является метод 
РМ. 
1.4. Иерархические модели (TREE-модели) . Специальные ком­
п ь ю т е р ы 
Данный подход к численному решению гравитационной задачи N тел 
предложен не так давно [11; 12]. В основе метода лежит формирование 
древовидной ( T R E E ) иерархической системы сеток. Система таких сеток 
располагается в порядке подробности о т наиболее мелких, где достаточно 
точно учитываются наиболее близкодействующие силы, ко все более гру­
бым, на которых учитываются дальнодействующие силы. Другими слова­
ми, производится'регуляризация как двойных сближений, так и сближе­
ний подсистем на разных уровнях иерархии. Алгоритм требует порядка 
N In(iV) вычислений на каждом шаге интегрирования. 
Сравнение с известными модельными результатами показало хорошее 
соответствие, а также подтвердило преимущества, связанные с затрата­
ми машинного времени. TREE-модели позволяют изучать сложные систе­
мы, включающие три взаимодействующие компоненты: звездный и газовый 
диски, "живое" гало [13]. Введение в практику иерархических схем фак­
тически подводит нас к естественному пределу в построении численных 
методов. 
В последние годы развитие пошло по пути создания специализирован­
ных компьютер es для численного решения гравитационной заде/ш N тел, 
в которых вычисление взаимодействия между телами реализовано аппа-
ратно [14]. Непосредственное моделирование на такого рода компьютерах 
говорит об их больших возможностях [15]. 
2. Крупномасштабная структура звездных дисков 
2.1 . "Глобальный" критерий устойчивости 
Рассмотрим результаты экспериментов со звездным диском без гало 
( М
я
 = 0) . В таких системах интересные процессы протекают в централь-
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ной части диска. Проследим эволюцию первоначально осесимметричной 
системы, находящейся в основном на балансе гравитационной и центро­
бежной сил ( с
г
 <С У
б р
, см. (2 ) ) . Такая система оказывается неустойчивой, и 
ее развитие заключается в росте дисперсии скоростей частиц. Одновремен­
но происходит перераспределение плотности вещества, скорости вращения 
и искажение осесимметричной формы диска в бароподобную. 
По-видимому, первая экспериментальная попытка охарактеризовать 
устойчивое стационарное состояние бесстолкновительного гравитирующе-
го диска одним "глобальным" параметром была предпринята Острайкером 
и Пиблсом [2]. В качестве такого параметра ими была выбрана величина, 
равная половине доли кинетической энергии частиц системы, приходящейся 
на их среднее (макроскопическое) движение. Поскольку для гравитирую-
щих систем справедлива теорема вириала в форме 2Т + W = 0, где Т — 
кинетическая, а И
7
 — потенциальная энергия системы, то упомянутый па­
раметр можно записать в виде 
*т = Щ (0 < * < 1/2), (4) 
где Т
ср
 = У < v(r) >2 f(r,v) drdv, < v(f) >= ^ j ^ ^ t a f(r,v) -
стационарная функция распределения звезд диска. Острайке^ и Пиблс, од­
нако, вместо Т
ср
 фактически вычисляли величину Т
ер
 = - / < г^ (г ) > 2 
f(r,v) dfdv, заметно отличающуюся о т Т
ср
 в меньшую сторону, поскольку 
в моделях плоских галактик без сфероидальных подсистем весьма эффек­
тивным оказывается возбуждение крупномасштабного неосесимметричного 
возмущения в форме овала — бар-моды, при котором среднее (макроскопи­
ческое) движение частиц-звезд оказывается существенно некруговым. 
Примерно за один-два оборота первоначально холодный диск сильно ра­
зогревается, энергия вращательного движения переходит в энергию слу­
чайного движения, ч т о приводит к 
tOP = Têp/\W\~0№±Q№. (5) 
Из (5) и теоремы вириала следует, ч т о для устойчивости диска относи­
тельно глобальной бар-моды необходимо Т
вр
 < 0,28 Т . Принимая для оце­
нок Т*
т
/Т ~ V?f/(y?p З с 2 ) . с учетом (5) получим с ~ К
г
. Последнее 
соотношение вытекает из глобального критерия устойчивости, и нельзя за­
бывать, ч т о отношение cr/Vep сильно зависит о т радиальной координаты, 
падая с ростом г. В численных экспериментах без гало на периферии дис­
ка наблюдается cr/Vep ~ 0,5, и вычисление параметра t m , учитывающего 
некруговые движения частиц в диске, дает [16] 
im * 0,20 ± 0,02. (6) 
Представляет интерес вопрос о влиянии начального распределения по­
верхностной плотности а(г) на устойчивость бар-моды. Суммируя резуль­
таты многочисленных экспериментов, можно сказать, ч т о модели, для ко­
торых в начальный момент времени характерна не очень высокая степень 
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концентрации массы к центру диска, укладываются по параметру top в 
рамки, указанные Острайкером и Пиблсом (см. (5 ) ) . В моделях с более 
плотной центральной частью диска величины top, t m к концу эксперимен­
тов оказываются меньшими. Э т о т эффект связан, по-видимому, с большей 
интенсивностью релаксационных процессов в более плотных системах. В 
экспериментах, стартующих из состояний с начальной дисперсией ради­
альных скоростей с
г
(г) = 1.5 • с? (такой диск должен быть гравитационно 
устойчив относительно мелкомасштабных возмущений (см. 2.3)) , конечное 
значение параметра t m оказывается таким же, ч т о и в экспериментах с 
с
г
(г) = С
Т
. 
Соотношения (5) , (6) означают, ч т о плоские гравитирующие системы 
без сфероидальных подсистем в стационарном состоянии должны быть до­
статочно "горячими" — в пекулярных движениях звезд должно быть за­
ключено более половины их кинетической энергии. В таких системах, как 
правило, возбуждается бар-мода, а дисперсия радиальных скоростей ча­
стиц даже на периферии диска не меньше половины величины круговой 
скорости вращения его вещества. 
2.2. У с т о й ч и в о с т ь диска относительно возбуждения бар-моды 
Начиная с классификации галактик Хаббла стало ясно, ч т о плоские спи­
ральные галактики можно разделить на две группы. Для одной из них (SB) 
характерно наличие яркой перемычки (бара) с прикрепленными к его кон­
цам (часто почти под прямым углом) спиралями. В другой группе плоских 
галактик (S) спирали отходят о т образования, расположенного в центре 
галактики. Ясно', ч т о исследование устойчивости гравитирующего диска 
должно определить те факторы, которые препятствуют возбуждению бар-
моды во многих плоских галактиках. 
Результат (6) означает, ч т о устойчивыми относительно бар-моды могут 
быть только очень горячие диски — такие, в которых кинетическая энергия 
вращения составляет менее трети полной кинетической энергии вещества 
диска. Ясно, ч т о данные наблюдений не д а ю т оснований надеяться на су­
ществование таких систем. Ранние эксперименты (см., например, [2; 17]) 
подтвердили, ч т о в недостаточно горячих (top £ 0 ,14±0 ,02) тонких дисках 
без гало возбуждение бар-моды неизбежно. У ч е т конечной массы гало по­
казал, что с ростом массы последнего бар-мода стабилизируется [18]. В то 
же время в разных моделях границы устойчивости бар-моды по параметру 
Мн/Мр заметно различаются, группируясь, однако, в окрестности: 
M„/MD > 1. (7) 
Результаты экспериментов удобно описывать с помощью параметра \i = 
1—Т
ВР
/Т
СР
, характеризующего степень бароподобного искажения диска для 
различных распределений объемной плотности гало рн(г) [Щ- В моделях 
без гало /х ~ 0,21^-0,26 (рис.1) . С ростом массы гало параметр \х уменьшает­
ся и при MH/MD £ 1 становится меньше уровня, на котором погрешность 
измерения величины t m в данных экспериментах делает ее различимой с 
Рис. 1. Зависимость ц от M#/MD, характеризующая степень развития бар-моды. В ука­
занных на графике интервалах при каждом значении Ми 1Mb ф 0 — результаты, получен­
ные по четырем моделям, различающимся степенью концентрации гало к центру (в случае 
Ми — О модели различаются начальным распределением поверхностной плотности) 
Численное моделирование процесса формирования бара остается весь­
ма популярным. Но более поздние работы в основе своей подтверждают 
вышеизложенные результаты. 
Суммируя сказанное выше, можно утверждать, ч т о ДЗД-талактики не 
должны иметь сферической подсистемы, масса которой сравнима с мас­
сой диска, а 5-галактики имеют, по-видимому, сферическую подсистему 
с массой (в сфере радиуса видимого диска) большей или порядка массы 
диска. Косвенным подтверждением этого результата может служить т о т 
факт, ч т о вблизи центра скопления галактик в Волосах Вероники доля SB-
галактик вдвое выше, чем на периферии скопления. Наиболее естественная 
причина этого — в "сдувании" гало при взаимном сближении галактик 
и ослаблении вследствие этого устойчивости их дисков по отношению к 
возбуждению бар-моды. Кроме того , фактором, способствующим формиро­
ванию перемычки, может являться приливное взаимодействие со стороны 
массивного спутника. 
Следует сказать, ч т о бар-мода не является единственным механизмом 
формирования бара. В случае медленного вращения системы (cr ^> V6p) 
возникают условия для развития неустойчивости радиальных орбит, кото­
рая непосредственно не связана с гравитацией. Результатом развития этой 
неустойчивости могут являться перемычки в галактиках с массивным бал-
джем и мини-бары размером несколько сотен парсек в центре ряда плоских 
галактик. 
2.3. Центральная депрессия звездной плотности 
Ряд галактик обнаруживают такой локальный феномен, как депрессию 
("дыру") в распределении поверхностной плотности в центральных ча­
стях звездных дисков галактик. Возникает естественный вопрос, почему 
центральная депрессия плотности звездного диска не исчезает под влияни­
ем релаксационных процессов, обусловленных коллективными процессами. 
Обсудим эту проблему в рамках численного эксперимента. 
Для описания динамической эволюции глубины депрессии удобна вели­
чина £(J) = 1 - a*(r = Oj)/a*max(rmax,t), где o-*max(rmax,t) — максимальное 
значение поверхностной плотности, а г
т а х
 — радиус, на котором э т о т мак­
симум достигается [20]. В начальный момент времени создавался горячий 
диск с с
Т
 ~ 1.5 ст , Е(0) = 0,66. Моделирование показывает, ч т о длитель­
ное существование депрессии в звездном диске возможно в системах с мас­
сивным гало (Мн £ MD), обладающим, как правило, концентрированным 
ядром (а = 0,01). Маломассивный сферический компонент с M и < MD 
практически не сдерживает процесс диссипации центральной депрессии 
(рис.2). При Мн = Ofi Mo и а = 0,01 центральная "дыра" замывает­
ся практически сразу через 0,5 -г 1 оборота звездного диска. Массивная 
сферическая компонента может даже усиливать центральную депрессию 
плотности. Так, например, при Мн/Мр = 2, а = 0,01 величина Е при­
ближается к значению 0,8 (рис. 2) . Однако э т о т эффект сильно зависит не 
только о т полной массы гало, но и о т характера распределения вещества в 
нем. При "рыхлом" ядре (а = 0,2) депрессия начинает усиливаться только 
при MH/MD > 6. 
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Рис. 2. Временная эволюция глубины депрессии E(t) (время нормировано на период обра­
щения диска) в случае "точечного" ядра гало а = 0 ,01 для различных значений массы 
сферической подсистемы: 1 — Мн = 0 ,5 Afo; 2 — Мн = Md] 3 — М# = 1,5 M D ; ^ — 
М
я
 = 2MD 
Таким образом, из описанных выше экспериментов следует, ч т о толь­
ко галактики с массивной и/или достаточно концентрированной к центру 
сферической составляющей могут иметь депрессию звездной плотности. 
Фактически выживание депрессии в диске зависит от наличия массивно­
го балджа, что согласуется с наблюдениями ряда реальных галактик. 
3. Гравитационная устойчивость звездных дисков 
3 .1 . Экспериментальное изучение 
гравитационной устойчивости звездного диска 
Хорошо известно, ч т о звездные диски, находящиеся на балансе грави­
тационной и центробежной силы, неустойчивы. Развитие гравитационной 
неустойчивости переводит вращательное движение в хаотическое (тепло­
вое) движение звезд, которое можно характеризовать дисперсией скоростей 
звезд в радиальном с
г
, азимутальном с<р и вертикальном cz направлениях. 
Условие гравитационной стабилизации удобно записывать в виде с
г
 > с
сг
и. 
Для гравитационной устойчивости радиальных возмущений в плоскости 
бесконечно тонкого диска величина с
сг
ц была найдена Тоомре с
сг
ц = ст = 
3.36Gcr/â3. Для устойчивости неосесимметричных возмущений необходимы 
большие значения дисперсии радиальных скоростей Qt = с
г
/ст > 1, где 
Qt — параметр Тоомре. 
Численные эксперименты показывают, ч т о для стационарных дисков 
параметр Qt может лежать в достаточно широких пределах: 1 < Qt < 4. 
Отметим некоторые особенности. Во-первых, величина Qt меняется вдоль 
радиальной координаты для конкретной системы. Во-вторых, функция 
<2т(г) сильно зависит о т распределения равновесных параметров системы, 
в первую очередь о т скорости вращения V e p ( r ) , поверхностной плотности 
<т(г), полутолщины диска А ( г ) , распределения вещества в сфероидальной 
подсистеме £ # ( г ) , отношения массы гало к массе диска /i = Мн/Мр. 
В-третьих, стационарное состояние системы получается в результате ее 
эволюции из некоторого начального состояния и конечный результат может 
зависеть от распределения параметров в начале эксперимента. Полученный 
диск может находиться не на границе устойчивости, а быть "перегретым". 
В силу вышесказанного следует считать для конечного стационарного со­
стояния при типичных значениях параметров для диска на границе грави­
тационной устойчивости Qt = 1.5 -Г 2.5. 
В ряде экспериментов проверялось обобщение критерия Тоомре [19] 
Q, = с / с . > 1, где с, =
 1 + 0
С
^
№
{ 1 + 1.07 • | ^ ( 1
 + { - 1 . 0 8 6 , ) ! « } , 
Nçi = 2îî/as, r) = Lp/Lc = d l n c r / d l n a , S = A/p, p = c r /âs, f = dluNçi/dlna, 
кт = 0.535/рт, рт = ст/де. Результаты для трех экспериментальных мо­
делей диска (MH/MD = 0; 1; 2) приведены на рис.3. Конечное состояние 
характеризуется дисперсией с
г
 ~ с*, с
Р
 ~ 2c j \ 
Отметим очень хорошее выполнение в численных экспериментах соот­
ношения öBc r/(2ficy,) ~ 1. 
Рис. 3. Кривая вращения и дисперсия радиальных скоростей звезд в экспериментальных 
моделях: а — Мн = 0; 6— Мн = Мц\ в — Мн = 2Md- Пунктирная кривая — cj = 
3,36 Gcr/de\ д — экспериментальные значения с
г
, тонкая сплошная кривая — с»; жирная 
линия — экспериментальная кривая V9Jt. В моделях с Мн ф 0 плотность гало р = /9о/(1 т 
r 2 /a 2 ) , а = 0,1, N = 2 - 10 3, М
н
 — масса гало в сфере г < R. La(t = 0) = 0,3 
3.2. П а р а м е т р ы неоднородностей системы 
Обсудим, как соотносятся характерные масштабы радиальных неод­
нородностей поверхностной плотности La = {d\n(a^)/dr}~1 и дисперсии 
радиальных скоростей звезд Lc = { d l n ( c r ) / d r } ' 1 в звездных дисках. Требо­
вание, чтобы весь диск обладал минимально возможной для устойчивости 
дисперсией радиальных скоростей звезд, приводит к простому условию на 
параметр п = Ь
а
/Ь
с
 < 1 для плоской кривой вращения, т.е. дисперсия долж­
на уменьшаться с радиусом медленнее, чем поверхностная плотность. 
Радиальная зависимость параметра r\ = LajLc для ряда моделей показа­
на на рис. 4. Многочисленные эксперименты при различных условиях дают 
значения т) = 0.2 -f- 0.7. Обращение к пока еще немногочисленным данным 
наблюдений приводит к сходным результатам [21]. 
3.3. Масса сферической подсистемы Галактики 
Из наблюдений трудно определить массу сфероидальной подсистемы Га­
лактики. Так, по данным прямых наблюдений в сфере радиуса солнеч­
ной орбиты доля массы гало не превышает 2 4- 6% массы диска. Э т о т 
вывод совершенно не согласуется с результатами численных эксперимен­
тов. Действительно, в пределе М # / М д <С 1 ВО внешних частях (г > 2La) 
различных стационарных экспериментальных моделей дисков отношение 
cr/Vep ~ 0,44-0,6 (см., например, рис.3) . Таким образом, если бы в Галакти­
ке в соответствии с данными Шмидта было Мн/Мр(г < Д 0 ) ~ 0,02 4-0,06 , 
то наблюдалось бы ( с
г
) 0 ~ 90-Т-150 к м / с (поскольку Vep(r = Re) ~ 2204-250 
к м / с ) . Но такая оценка противоречит данным прямых наблюдений: ( с
г
) 0 с± 
40 4- 50 к м / с . 
Очевидно, ч т о разрешение этого противоречия возможно, если допу­
стить существование в Галактике достаточно массивного (и слабосветя-
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Рис. 4. Зависимость параметра 7/ от радиальной координаты г по результатам численных 
экспериментов для различных значений отношения массы гало к массе диска. //.: \х = 3,0 (1 ), 
2,0(2), 1,0(3), 0,75(4), 0,5(5) 
щегося) гало. Действительно, отвлекаясь о т геометрии системы и характе­
ра распределения плотности в ней, можно сделать п р о с т у ю оценку Vep ~ 
(г дФо/дг)1/2 ос (Мн + М / ) ) 1 / 2 . Полагая диск маргинально устойчивым, по­
лучим еще одну зависимость: с
т
 ос &~ 1 ос (Мн 4- М ^ ) - 1 / 2 . Таким обра­
зом, величина cr/V6P должна быть в первом приближении пропорциональ­
на (1 + MH/MD)~1, И поэтому следует ожидать, ч т о Мн/М^(т < Я 0 ) > 1. 
Уточнение оценки этой величины было проведено в серии численных экс­
периментов [19] с экспоненциальными дисками. 
Эксперимент показал, ч т о характер распределения р(г) в гало при од­
ном и том же отношении MH/MD практически не сказывается на величи­
не Cr/Vep, "измеряемой" на периферии диска. Измерения отношения cr/Vep 
были проведены при v/La = 2 ; 3 ; 4 и сопоставлены с соответствующими 
MH/MD. Результаты такого сопоставления, как видно из рис .5 , лежат в 
довольно узкой полосе на плоскости (cr/V6p; MH/MD)-
Полученные результаты позволяют решить вопрос о величине массы 
неплоских подсистем (по отношению к массе диска) в Галактике в той мере, 
в какой надежны данные наблюдений по cr/Vep при г = i ? 0 . Принимая 
(Vep)Q ~ 220 -т- 250 к м / с и опираясь на крайние оценки Огородникова и 
Осипкова ( c r ) 0 ~ 25 -т- 57 к м / с (cr/Vep ~ 0,1 -т- 0 ,26) , из рис .5 получим 
Мн/Мо(г < Rq) ~ 0 ,5-г4. Используемый в такой оценке интервал значений 
(ct)q весьма широк, и, по-видимому, наиболее вероятным следует считать 
( с
г
) 0 ~ 404-48 к м / с (cr/V6p ~ 0 ,164-0 ,22) . В этом случае MH/MD(r < RG) ~ 
1 -г 2. Полученное выше ограничение на величину MH/MD В Галактике, 
естественно, не учитывает массу гало в области г > i ? 0 . Последняя, судя 
по поведению кривой вращения Галактики в области г > i ? 0 , может на 
порядок или более превышать массу диска. 
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Рис. 5. Экспериментальная зависимость Cr/V*T во внешней части (г > 2Lo-) диска от 
Мн/Мг) внутри сферы, на границе которой измерено Cr/V6p. Положение моделей Галак­
тики по ( c r / V 9 ? ) 0 Шмидта, Рольфса и Крейчмана, Калдвелла и Острайкера помечены 
звездочками 
4. Релаксационные процессы в звездном диске 
Обсуждению причин, которые могли бы объяснить наблюдаемую корре­
ляцию между возрастом, дисперсией скоростей звезд и их шкалой высот, 
посвящено множество работ. В данном разделе обсудим результаты только 
некоторых численных экспериментов, которые могли бы приблизить нас 
к пониманию природы связи между кинематическими параметрами и их 
эволюцией. 
Наблюдения свидетельствуют об эволюции функции распределения ско­
ростей звезд. В то же время звездно-звездные сближения в этом смысле 
заведомо неэффективны. Изменение скорости звезды в результате рассея­
ния пропорционально величине рассеивающей массы. Поэтому гигантские 
молекулярные облака (ГМО) м о г у т служить важным фактором, влияющим 
на динамику звездного диска. Большие массы и размеры Г М О позволяют 
эффективно рассеиваться на них звездам, что приводит к релаксацион­
ным процессам, увеличивая эффективную температуру звездного населе­
ния. Рассеяние па массивных неточечных объектах (например, Г М О ) как 
возможный механизм изменения распределения скоростей звезд неоднократ­
но обсуждался [22]. Его можно условно назвать механическим в отличие от 
рассмотрения проблемы анизотропии в распределении скоростей звезд с 
точки зрения коллективных процессов — устойчивости относительно из-
гибных мод. Ниже обсудим эти два механизма подробнее. 
4.1 . Рассеяние на Г М О 
Обсудим некоторые результаты численного моделирования динамики 
звездного диска с учетом Г М О , следуя работам Вилумсена [23]. Взаимо­
действие между звездами и Г М О действительно оказалось весьма эффек-
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тивным механизмом разогрева звездной подсистемы. На рис. 6 показана 
динамика трех компонент дисперсии скоростей звезд. В конце моделиро­
вания получается следующее отношение этих компонент для произвольной 
радиальной координаты: cTjc^jcz — (1/0,72/0,60) ± 0,04. 
( 1 0 6 Л Е Т ) 
Рис. 6. Аппроксимация временной зависимости компонент ( c r , c v , c z ) дисперсии скоростей 
по результатам численного моделирования Вилумсена 
В связи с наблюдаемой зависимостью толщины звездного диска о т воз­
раста звезд упомянем также о возрастании со временем в эксперимен­
тах Вилумсена величины Д: l g { A ( 3 • 10 8 лет < t < 5 • 1 0 9 л е т ) } = 0,91 + 
0,36 lg{2 /10 6 л е т } . В моделях Ясумоту и Фудзимото [22] варьировались в 
широких пределах параметры, описывающие подсистему Г М О , помимо ко­
торых в рассмотрение включались спиральные волны плотности. В начале 
экспериментов звездные диски задавались холодными и на первом этапе 
наблюдался резкий р о с т дисперсии скоростей, затем, начиная с t ~ 10 9 лет, 
наблюдалась зависимость с ос t n с п = 0,20. К моменту времени t = 1 0 1 0 лет 
в разных моделях получено с ~ 3 1 - т - 4 7 к м / с . Для M с = 1 0 6 M Ö и спиральной 
волны с углом закрутки г = 10° дисперсия достигала максимального значе­
ния (47 к м / с ) . Получено, что характер пространственного распределения 
Г М О слабо влияет на темп роста дисперсии скоростей звезд. 
Временная зависимость дисперсии в солнечной окрестности Галактики, 
по данным Вилена, имеет вид с ос f 1, п = 1 / 3 4 - 1 / 2 (вывод сделан ис­
ходя из данных наблюдений для различных спектральных классов звезд). 
Как видим, достигнутые в экспериментах значения c(t = 1 0 1 0 лет) меньше 
наблюдаемых для К- и М-типов звезд величин с ~ 80 к м / с . 
Итак, если эволюция функции распределения скоростей звезд определя­
ется процессом рассеяния звезд на массивных облаках газа, то для подси­
стемы наиболее старых звезд диска cz/cr ~ 0,6. Следует, однако, помнить, 
что рассмотренные выше модели достаточно грубо учитывают реальное 
распределение в пространстве рассеивающих объектов и их динамику на 
временах, сравнимых со временем жизни Галактики. В т о же время надеж­
ные наблюдаемые значения величины cz/cr относятся только к достаточно 
малой окрестности Солнца. 
4.2 . Коллективные процессы 
В данном пункте обсудим проблему анизотропии дисперсии скоростей 
звезд без привлечения массивных рассеивающих объектов. Согласно усло­
вию устойчивости относительно мелкомасштабных изгибных возмущений 
(cz/cr) > (cz/cr)Kpum ~ 0,37 [4]. Заметим, ч т о э т о т результат получен в 
рамках модели однородного невращающегося звездного слоя без учета вли­
яния сферической подсистемы, а учет этих факторов требует численного 
моделирования. Проблемы анизотропии дисперсии скоростей изучались в 
экспериментах Михайловой и Морозова, в которых менялись начальное 
отношение cz/cr и параметры гало а и Мд в (1.5) с R = 1. Рассматри­
валось "рыхлое" ядро сферической подсистемы (а = 0,2) и "точечное" 
ядро (а = 0,01). В качестве начальных условий принималось отношение 
cz/cr = 0,5, ч т о соответствует наблюдаемому в Галактике по всем звездам. 
В системах с "рыхлым" ядром гало в течение первого полуоборота про­
исходят быстрое убывание cz(t) и медленный р о с т с г ( / ) , ч т о приводит ис­
следуемые модели на границу устойчивости диска относительно изгибных 
возмущений. Уже после первого оборота диска во всех моделях с а — 0,2 
величина cz/cr ~ 0,37 -г 0,45. При этом cz/cr оказывается в среднем бли­
же к верхней из указанных границ в моделях с не очень массивным га­
ло (Мн £ MD) И ближе к нижней в системе с Мн = 2 Mo- Еще ярче это 
различие между моделями с различными массами сферических подсистем 
проявилось в случае концентрированного ядра (а = 0,01). Так, в моделях с 
Мн £ в среднем выполнялось 0,37 < cz(rj)/cr(rj) < 0,52, причем чем 
ближе к центру диска и чем гало маломассивнее, тем с большим запа­
сом выполняется, критерий устойчивости. Отклонение в большую сторону 
величины cz/cr о т критического значения 0,37 может быть связано с неод­
нородностью диска по z-координате. 
Сходные результаты были получены в [24], численный эксперимент ко­
торых включал достаточно массивное (MH/MD = 4) и "рыхлое" (а ~ 0.16) 
гало. В большей части диска (7.5кпк < г < 20кпк) на протяжении всего экс­
перимента отношение cz/cr = 0.35 оставалось практически постоянным. 
В то же время на далекой периферии наблюдалось некоторое уменьшение 
данного параметра, вплоть до
 с 2 / с
г
|
г < 3 0 к п к — 0.26. Последний эффект, по-
видимому, обусловлен тем, что в этой области (20кпк < г < ЗОкпк) поверх­
ностная плотность изменяется очень резко — масштаб La уменьшается от 
10 до 4 кпк. Такая сильная неоднородность диска требует для стабилизации 
гравитационной неустойчивости высоких значений дисперсии радиальных 
скоростей с
г
, так что величина с
г
 в области г > 20 кпк практически пере­
стает падать с ростом г. 
4.3 . Влияние газа на развитие бар-моды 
В газовом самогравитирующем диске, как и в звездном, может разви­
ваться бар-мода. Однако из-за столкновительности газа неустойчивость (а 
она имеет гравитационную природу) проще стабилизировать, в отличие 
от бесстолкновительного звездного диска [см. (5)] достаточно выполнения 
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top ~ 0,26. Вандервоорт в рамках линейного анализа устойчивости твер-
дотельно вращающегося однородного звездно-газового сфероида показал, 
что критическое значение top лежит в пределах 0,14 -f 0,26 в зависимо­
сти от параметров модели и, прежде всего, от доли массы газа в системе 
М , / ( М , + М , ) . 
Как мы знаем, галактический газ является сильно неоднородной на 
малых масштабах средой. Наблюдается целая иерархия газовых облаков, 
различающихся своими размерами и массами. Выше мы уже видели, что 
на массивных газовых облаках ( Г М О и более крупномасштабных образо­
ваниях — ассоциациях) происходит эффективное рассеяние, переводящее 
орбитальное движение звезд и газа в тепловое. Таким образом, облачная 
структура газа является важным фактором стабилизации глобальных мод. 
Характерные времена образования и жизни обла.ков сравнимы со временем 
образования бара ( ~ 5 • 10 7 лет) . Поэтому для выяснения роли газа в пода­
влении бар-моды необходимо детальное рассмотрение процессов образова­
ния облаков, их динамики и звездообразования. Вклад в нагрев диска дает 
и динамическое трение: при движении тяжелых газовых облаков легкие 
звезды испытывают гравитационную фокусировку, образуя повышенную 
концентрацию за облаком. 
Численные эксперименты, учитывающие вышеперечисленные эффекты, 
наглядно продемонстрировали чрезвычайно важную роль газа в динамике 
звездного диска [25]. Оказалось, что газ может стабилизировать бар-моду, 
если он составляет всего несколько процентов от общей массы. Разумеется, 
критическое значение величины (М
д
/М*)
крит
 зависит о т многочисленных 
параметров модели, однако, по-мнению авторов, для типичных галактик 
можно принять (М
д
/М*)
крит
 < 10% (здесь следует учитывать газ и звезды, 
находящиеся в области формирования бара). 
Нагрев звездной подсистемы весьма сильно зависит о т плотности газово­
го диска и, как показывают численные эксперименты, в случае а
д
 ~ 0,1 • а* 
крупномасштабная гравитационная неустойчивость полностью стабилизи­
руется. Не следует забывать, ч т о к такому результату приводит совокупное 
самосогласованное действие фрагментации газа, звездообразования и всех 
релаксационных процессов. 
4.4. Почему встречаются тонкие звездные диски? 
Типичные значения полутолщины звездных дисков составляют Д = 
0,2 -f- 1 кпк. Причем достаточно многочисленны наблюдаемые с ребра га­
лактики с отношением видимых полуосей % — V a ^ 0,1. Относительную 
толщину звездного диска естественно определить отношением хо = А/Ь„. 
В случае распределения объемной плотности р = pQexp(—r/L<r)/ch2(z/A) 
можно принять х/Хо > 0,5. Тем самым для тонких звездных дисков (х < 
0,1) считаем хо < 0,2. В работе [26] определялись условия, при которых 
стационарные звездные диски могут иметь такую толщину. 
Стационарная система должна быть, во-первых, гравитационно устой­
чива относительно возмущений, лежащих в плоскости диска, что накла­
дывает ограничения на дисперсию радиальных скоростей: cr > Qc?. Во-
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вторых, устойчивость относительно мелкомасштабных изгибных возмуще­
ний требует выполнения условия a~
l
 = cz/cr > a~plum ~ 0,4. В свою оче­
редь, полутолщина диска А зависит от величины cz. Считая, ч т о система 
л / Q \23fiGo-(r) 
находится на границе устойчивости, получаем А = '
 1 
Эксперименты наглядно показали, ч т о с увеличением массы гало полу­
толщина звездного диска уменьшается (рис. 7) . Как видим, диск без гало 
(// = 0) имеет хо > 0,3. Для существования тонких галактик (хо < 0,2) 
необходимо присутствие сферической компоненты с /л > 0,5. Для наиболее 
тонких ("иглообразных") галактик с х = Ь/а < 1/15 имеем /л > 1,5. 
3 
2 
Л 
I 
О 
I 1 I I I I I > 
О 0 , 1 0 , 2 0 , 3 &JLa 
Рис 1. Связь между относительной толщиной стационарного звездного диска Хо и отно­
сительной массой гало \i = ц(г = 4La) в численных экспериментах. Линия соответствует 
зависимости A*/Lc ос (1 + /и/1,55)"1, нормированной по точке ц = 1,5 
5. Приливные эффекты 
Весьма популярным является моделирование двойных галактик. Обычно 
распределение массы возмущающего спутника берут фиксированным, на­
пример точечным. Тип орбиты спутника определяется постановкой задачи. 
Одними из первых провели численное моделирование такого рода А.Тоомре 
и Дж. Тоомре. Целью этих экспериментов является изучение структур , вы­
зываемых приливным взаимодействием; процессов переноса и потери веще­
ства. В рамках численного эксперимента изучается и динамическое трение 
в близких парах. Рассматривались двухкомпонентные модели, включаю­
щие "холодную" (газовую) и "горячую" (звездную) подсистемы. Изучалось 
образование спиральных волн, вызванное пролетающим по параболической 
орбите в плоскости диска точечным спутником. Варне и Хернквист сообща­
ю т о моделировании динамики газа при слиянии двух галактик. Численные 
эксперименты свидетельствуют об интересной возможности образования 
газовых колец вокруг галактик в результате столкновения эллиптической 
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и дисковой галактик. Следует также отметить возможность генерации бара 
про летающим спутником. 
В последние годы широкое распространение получает численное модели­
рование конкретных взаимодействующих галактик. Производится подгонка 
параметров галактик (массы, включая гало и газ; их орбиты; ориентации 
системы по отношению к лучу зрения; момента времени наблюдения и т.п.) 
для получения наилучшего согласия с наблюдаемыми данными; прежде 
всего, речь идет о кривой вращения и спиральном узоре. Например, весь­
ма полной получается картина у Бирда и Кларика (пара A M 2208-251), 
Ховарда и Бирда для галактик М51 - N G C 5195. В последнем случае учи­
тывается также газовая подсистема, и авторы построенной модели даже 
предсказывают слияние галактик в будущем. 
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